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Resumen

A diferencia de sus hermanas de baja masa, la formacion de estrellas masivas involucra una
compleja red de procesos que operan en diferentes escalas espaciales (desde < 0.1 hasta
> 10 pc), lo cual ha llevado a teorizar més de un mecanismo que explique su formacion.
Esta tesis aborda la formacion estelar masiva desde una perspectiva observacional, en la
cual vinculamos las propiedades de las estrellas masivas y no masivas en una region de
formacién estelar, con las predicciones de los tres principales mecanismos de formacion
estelar masiva: colapso monolitico, acreciéon competitiva, y coalescencia estelar. Los datos
observacionales incluyen astrometria, fotometria y espectroscopia 6ptica e infrarroja del
complejo de formacion estelar masiva RCW 91 (en adelante, Complejo RCW 91), pero nos
enfocaremos en las subregiones de RCW 91B y Lynga 3. El analisis de los datos consta de
la clasificacion espectral de las fuentes, la estimacion de extincion interestelar y distancias
heliocéntricas, la medicién de velocidades radiales, el calculo de velocidades peculiares, la
descontaminacion estadistica de las fuentes de primer plano y de fondo, la construccion
del perfil de densidad radial y la funciéon de masa estelar observada.

La subregion RCW 91B es hogar de la estrella Sapaki, una estrella de tipo espectral O3
If* extremadamente joven (~ 0.5 — 2 Myr) que exhibe una velocidad radial V, ~ —60
km s™! consistente con la velocidad del gas ionizado local, y no muestra indicios de ser
una estrella runaway en el plano del cielo o en la linea de vision. Ademéas, RCW 91B
exhibe un grupo escaso de estrellas OB (2 estrellas O y 4 estrellas B-tempranas) y una
poblacién de pre-secuencia principal con exceso infrarrojo distribuida preferentemente
en los bordes de la burbuja, indicando episodios recientes (y posiblemente continuos)
de formacién estelar. A partir de la poblacion estelar masiva, calculamos una distancia
heliocéntrica d = 4.93 + 0.50 kpc y extincion éptica en la linea de vision Ay = 7.15 4+ 0.58
mag para RCW 91B. El perfil de densidad radial descontaminado evidencia un ntcleo muy
compacto (r, ~ 0.06 pc), pero con una densidad central moderada (ng ~ 10% pc™3) cuyo
valor es incompatible con el mecanismo de coalescencia estelar. La funcién de masa para
estrellas M > 7 M. muestra una pendiente mas plana que la IMF canénica de Salpeter,
mientras que para M > 2 M es compatible con una IMF canénica tras corregir por el
sesgo de asignacion de masas. La masa total observada de RCW 91B es moderadamente
baja (4 x 10> My para M > 1 My, y < 10 M, para M > 0.08 M), situando al sistema
por debajo de lo esperado a partir de la relaciéon entre la masa de la estrella més masiva
del camulo y la masa total del camulo (relacion my,., — My). Es dificil enlazar estos
resultados con el mecanismo acreciéon competitiva estandar (y por ende con una funcién
de masa determinista), pero tampoco representa un ejemplo preciso del mecanismo de
colapso monolitico. En conjunto, RCW 91B se presenta como un caso de un ciimulo tipo
“punta del iceberg”: la estrella mas masiva coexiste con un ciimulo compacto, de masa
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intermedia-baja y de baja densidad.

La subregion Lynga 3, por su parte, aloja una poblacién mixta de estrellas OB (incluyendo
una estrella O4 If) con edades muy jovenes (1 — 8 Myr) y una cinematica “caliente”,
con algunas estrellas candidatas a runaway/walkaway. Para las estrellas OB de Lynga
3, calculamos una distancia d = 5.45 4+ 0.28 kpc y extincién o6ptica Ay = 6.45 + 0.16
mag. El cimulo exhibe un niicleo de tamano moderado (r. = 0.3 — 0.5 pc), una baja
densidad central (ny < 10? pc™®) y una masa total modesta (< 10° My, para M > 1 M,
y <2 x 103 Mg, para M > 0.08 M,). Teniendo en cuenta la coexistencia de poblaciones
de diferentes edades y la cinemética “caliente” del ctimulo, entonces consideramos a
Lynga 3 un camulo tipo leaky (cimulos que pierden su masa estelar debido a la rapida
expulsion del gas residual por parte de las estrellas masivas). La funcion de masa estelar
es compatible con la IMF canonica de Salpeter en el rango masivo (M > 7 M) y respeta,
dentro de las incertidumbres, la tendencia observada en la relacion mp., — M. Estos
rasgos son coherentes con las predicciones del mecanismo de acrecion competitiva (y las
variantes de este mecanismo), ademéas de una violenta evolucion temprana causada por la
retroalimentacion de la poblaciéon estelar masiva. Por ultimo, debido a la baja densidad
central, es improbable que la coalescencia haya sido importante en la formaciéon de las
estrellas masivas de Lynga 3.

A escala atin mayor (> 10 pc), el Complejo RCW 91 parece formar una red de filamentos
que convergen en los hub centrales RCW 91B y Lynga 3 (los cuales presentan valores
similares de distancia, extincion, velocidad radial y edad). Este sistema de filamentos-
hub es una estructura fundamental en el paradigma unificado de filamentos a ctimulos
y en el mecanismo de colapso global jerarquico. Ademas, el mecanismo de colisiéon entre
nubes podria haber establecido las condiciones iniciales que provocan la formaciéon de
este sistema filamentos-hub. En otras regiones del disco Galactico se ha encontrado que
las colisiones entre nubes indujeron la formaciéon de cumulos jovenes y masivos (como
DBS2003, Westerlund 2 o NGC 3603), mientras que cerca del centro Galactico se ha
revelado que el mecanismo de cinta transportadora podria estar en acciéon y haber dado
origen a los ciimulos masivos de esta region (como el camulo Arches o el camulo Quintuple).
En su conjunto, los datos apuntan a que no existe un tnico canal para la formaciéon estelar
masiva, sino mas bien es un continuo de casos en cuyos extremos encontramos el régimen de
estrellas masivas aisladas (colapso monolitico) y el régimen de cimulos masivos (acrecion
competitiva). En este aspecto, RCW 91B ilustra un régimen de baja masa con una estrella
moderadamente masiva (> 50 M) que apunta a un escenario de colapso con fragmentacion
minima y un flujo de gas no sostenido, mientras que Lynga 3 es un régimen de masa
intermedia que también exhibe estrellas moderadamente masivas en donde la acreciéon
competitiva (y sus variantes) explican su poblacion y evolucion dindmica. En ambos casos,
la retroalimentacion estelar (especialmente de estrellas masivas) modula la continuidad de
la acrecion y la supervivencia del ctimulo a largo plazo (> 10 — 20 Myr). Futuros censos
fotométricos y astrométricos permitiran refinar el anélisis realizado en esta Tesis, poniendo
a prueba de forma decisiva los escenarios de formacion estelar masiva a pequena y gran
escala en el Complejo de RCW 91.



Abstract

Unlike their low-mass siblings, the formation of massive stars involves a complex network
of processes operating at different spatial scales (from < 0.1 to > 10 pc), which has
led to theorize multiple mechanisms to explain their formation. This Thesis addresses
massive star formation from an observational point of view, linking the properties of
massive and non-massive stars in a star-forming region with the predictions of the three
main massive star formation mechanisms: monolithic collapse, competitive accretion, and
stellar coalescence. The observational data include astrometry, photometry, and optical
and infrared spectroscopy of the massive star-forming complex RCW 91 (hereafter, RCW
91 Complex), with emphasis on the subregions RCW 91B and Lynga 3. The data analysis
consists of the spectral classification of sources, estimation of interstellar extinction and
heliocentric distances, radial velocity measurements, calculation of peculiar velocities,
statistical decontamination of foreground and background sources, construction of the
radial density profile, and the observed stellar mass function.

The subregion RCW 91B hosts Sapaki, an extremely young (~ 0.5 — 2 Myr) O3 If* star
exhibiting a radial velocity V, ~ —60 km s~!, consistent with the velocity of the local
ionized gas, and showing no evidence of being a runaway star either in the plane of the sky
or along the line of sight. Furthermore, RCW 91B contains a sparse group of OB stars (2
O-type and 4 early B-type stars) and a pre-main-sequence population with infrared excess
preferentially distributed along the edges of the bubble, indicating recent (and possibly
ongoing) star formation episodes. Considering the massive stellar population, we calculate
a heliocentric distance d = 4.93 £ 0.50 kpc and optical extinction along the line of sight
Ay = 7.15+£ 0.58 mag for RCW 91B. The decontaminated radial density profile reveals
a very compact core (1. ~ 0.06 pc) but with a moderate central density (ng ~ 103 pc™3)
incompatible with the stellar coalescence mechanism. The mass function for stars with
M > 7 M shows a slope flatter than the canonical Salpeter IMF, while for M > 2 M, it
is consistent with a canonical IMF after correcting for mass assignment bias. The observed
total mass of RCW 91B is moderately low (4 x 102 Mg, for M > 1 M, and < 10® M, for
M > 0.08 M), placing the system below the expected value from the relation between
the most massive star mass and the total cluster mass (the my.x — M, relation). It is
difficult to link these results with the standard competitive accretion mechanism (and thus
a deterministic mass function), but it also does not represent a clear example of monolithic
collapse. Altogether, RCW 91B represents a “tip of the iceberg” type cluster: the most
massive star coexists with a compact, intermediate-to-low mass, and low-density cluster.

The subregion Lynga 3 contains a mixed population of OB stars (including an O4 If
star) with very young ages (1 — 8 Myr) and “hot” kinematics, with some candidates
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for runaway /walkaway stars. For the OB stars in Lynga 3, we calculate a distance d =
5.45 + 0.28 kpc and optical extinction Ay = 6.45 4+ 0.16 mag. The cluster exhibits a
moderately sized core (r. = 0.3 — 0.5 pc), low central density (ng < 10% pc™?), and a
modest total mass (< 10° Mg for M > 1 My, and < 2 x 10° M, for M > 0.08 My)).
Considering the coexistence of stellar populations of different ages and the “hot” cluster
kinematics, Lynga 3 is classified as a leaky cluster (clusters losing their stellar mass due
to a rapid expulsion of residual gas due to massive stars). The stellar mass function is
consistent with the canonical Salpeter IMF in the massive range (M > 7 M) and agrees,
within uncertainties, with the observed trend in the my., — M relation. These features
align with predictions of the competitive accretion mechanism (and its variants), as well as
an early violent evolution driven by feedback from the massive stellar population. Finally,
due to the low central density, it is unlikely that coalescence played a significant role in
the formation of the massive stars in Lynga 3.

At even larger scales (> 10 pc), the RCW 91 Complex appears to form a network of filaments
converging onto the central hubs RCW 91B and Lynga 3 (which have similar values of
distance, extinction, radial velocity, and age). This filament-hub system is a fundamental
structure in the unified paradigm of filaments-to-clusters and in the hierarchical global
collapse mechanism. Moreover, cloud-cloud collision could have established the initial
conditions triggering the formation of this filament-hub system. In other regions of the
Galactic disk, cloud collisions have been found to induce the formation of young massive
clusters (such as DBS2003, Westerlund 2, or NGC 3603), while near the Galactic center
the conveyor belt mechanism may act, giving rise to massive clusters in this region (such as
the Arches or Quintuplet clusters). Taken together, the data suggest that there is no single
channel for massive star formation; rather, there is a continuum of cases with isolated
massive stars (monolithic collapse) located at one end and massive clusters (competitive
accretion) at the other. In this regard, RCW 91B illustrates a low-mass regime with a
moderately massive star (> 50 M) pointing toward a scenario of minimal fragmentation
collapse and a non-sustained gas flow, while Lynga 3 represents an intermediate-mass
regime also hosting moderately massive stars where competitive accretion (and its variants)
explain its population and dynamical evolution. In both cases, stellar feedback (especially
from massive stars) modulates the continuity of accretion and the long-term survival of
the cluster (> 10-20 Myr). Future photometric and astrometric surveys will refine the
analysis presented in this thesis, decisively testing massive star formation scenarios at
small and large scales in the RCW 91 Complex.



Capitulo 1

Introduccion

Las estrellas son una de las estructuras basicas que componen nuestro Universo. Nacen
a partir del gas que constituye las galaxias, evolucionan a través de la constante quema
de elementos en su ntucleo, y cuando mueren enriquecen el medio con elementos pesados
que seran utilizado para la formaciéon de nuevas estrellas. El proceso de formacion estelar
influye significativamente en la estructura y evolucion de galaxias, asi como en la formaciéon
y evolucion temprana de sistemas planetarios. Sin embargo, la formacién estelar ain es un
enigma en la astrofisica contemporanea, debido a que es una jerarquia de procesos fisicos
que ocurren en un amplio rango de escalas lineales: desde la fragmentacion y acrecion de
niicleos densos para formar estrellas y sistemas planetarios (<0.1 pc), hasta la acrecion de
gas del medio intergalactico por parte de galaxias espirales e irregulares (=109 pc).

Las estrellas rara vez nacen aisladas, sino mas bien en cimulos y asociaciones de estrellas en
donde interactian entre si durante el proceso de formacion estelar. Por lo tanto, se deben
estudiar las propiedades tanto de estrellas individuales como de los ciimulos individuales, en
diferentes condiciones ambientales. El tema central de este trabajo de Tesis es la formacion
de estrellas masivas en diferentes ambientes, principalmente en nuestra Galaxia, para lo
cual nos centraremos en las evidencias observacionales de cada uno de los escenarios que
estudiaremos.

En este capitulo se presenta el contexto general en el que se desarrolla la presente
investigacion, estableciendo la relevancia del estudio de la formacion estelar en la Via
Lactea y en algunas galaxias del Grupo Local. Se detallan los principales desafios tedricos
y observacionales que trascienden al fenémeno de formacion estelar masiva. Ademas,
se describen los objetivos y alcances del trabajo, situando la investigacion dentro del
panorama actual de la astrofisica estelar.

1.1. Regiones de formacién estelar

1.1.1. Nubes moleculares

Las nubes moleculares son los principales sitios donde ocurre la formacién estelar en nuestra
Galaxia. Corresponden a las regiones mas frias (7' ~ 10 — 30 K) y densas (ng = 10> — 10?
cm™?) del medio interestelar (Interstellar Medium, ISM) Galéctico, ocupando solo una
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pequena fraccion de su volumen (< 1%). Pueden presentar tamanos lineales > 10 pc y
masas > 10* M, (en cuyo caso se conocen como nubes moleculares gigantes), hasta tamatios
mucho mas modestos de 2—5 pc y masas 2> 10> M, (Gnedin et al. 2016). Estan compuestas
principalmente de hidrogeno molecular (Hy), asi como también de otras moléculas en menor
cantidad como el monéxido de carbono (CO), amoniaco (NHs), agua (Hy0O), monosulfuro
de carbono (CS), cianuro de hidrogeno (HCN), o hidrocarburos simples (CH). Debido
a que la molécula de Hy es muy dificil de detectar bajo condiciones tipicas de densidad
y temperatura, se utilizan las demés moléculas mencionadas (principalmente CO) para
estudiar las condiciones fisicas de la region (Lada 1976, Tielens 2005, Miville-Deschénes
et al. 2017).

Las observaciones en radio con alta resoluciéon angular, han revelado que las nubes
moleculares no se distribuyen de forma homogénea, sino que presentan un alto grado de
sub-estructuras en forma de burbujas, filamentos, grumos moleculares y ntcleos moleculares
densos (Williams et al. 2000, Churchwell et al. 2006, Molinari et al. 2010). Los grumos
moleculares corresponden a sub-regiones de menor tamano (0.1 — 2 pc) y mayor densidad
(10% — 10° ecm™3) que se cree son las precursoras de los ciimulos estelares. En cambio, los
ntcleos densos son sub-regiones atin mas pequeinias (< 0.1 pc) y densas (> 10° cm™2), que
resultan ser las semillas que darédn origen a las estrellas. Por otra parte, es comiin ver como
los filamentos se intersecan y convergen en regiones de alta densidad conocidas como hub
(Myers 2009), las cuales retinen las condiciones necesarias para la formacion de camulos
estelares masivos (Motte et al. 2018, Seshadri et al. 2024). En la Figura 1.1.1 se presenta
una ilustracion con algunas de las estructuras que componen a las nubes moleculares.

Discos y estrellas

Nucleos
" Densos

Grumos
~~ Moleculares

— Filamentos

__ Nube
Molecular

Figura 1.1.1: Tlustracion de una nube molecular, junto con las diferentes sub-estructuras que
la componen. Créditos de imagen: Areal (2022), Figura 2.5.

1.1.2. Regiones Hiz

Las regiones HII corresponden a burbujas de gas ionizado por fotones con una energia
mayor a la energia de ionizacion del hidréogeno (hv > 13.6 €V), por ende solo pueden ser
producidas por estrellas de tipo espectral O y B-temprano. Debido a que estas estrellas
viven relativamente poco (<10—20 Myr), las regiones HII son manifestaciones de la
formacion reciente de estrellas masivas en galaxias espirales e irregulares (Kennicutt &
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Evans 2012). En nuestra Galaxia, se concentran principalmente en los brazos espirales,
siendo también trazadoras arquetipicas de su estructura espiral (ver Figura 1.1.2). Las
regiones HII se detectan principalmente a través de la emision extendida de Ha en el
optico (Rodgers et al. 1960) o Bry infrarrojo cercano (Roman-Lopes et al. 2003), aunque
también es posible localizarlas a través de su emision extendida en el infrarrojo medio
(Churchwell et al. 2006, Anderson et al. 2014), y a través de lineas de recombinacion ondas
de radio (Caswell & Haynes 1987, Wenger et al. 2021).
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Figura 1.1.2: Distribucién de regiones HII proyectadas en el plano Galactico, sobrepuestas
sobre un modelo polinémico-logaritmico con 6 brazos espirales. El area de los cuadrados rojos
es proporcional al parametro de excitacion U (medida de la intensidad del campo de radiacion
ionizante). La elipse roja central representa la barra Galactica. El Sol se ubica en (z,y) = (0, 8.5)
kpc, mientras que el centro Galéactico esta en (z,y) = (0,0) kpc. Créditos de imagen: Hou €& Han
(2014), Figura 5.

Las regiones HII presentan temperaturas del orden de ~ 10* K, altas presiones y elevadas
velocidades térmicas (< 10 km s™1), de forma que se expanden en el medio local perturbando
y/o destruyendo nubes moleculares ligadas gravitacionalmente (e.g. Dale et al. 2014).
Ademés, pueden ser clasificadas segtin el estado evolutivo en el que se encuentren. Primero,
se gestan las regiones HII hiper-compactas y ultra-compactas durante la rapida fase de
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acrecion de la protoestrella masiva, y se caracterizan por tener didmetros muy pequenos
(< 0.1 pc) y densidades muy altas (> 10 cm™3). Luego atraviesa una fase compacta,
hasta evolucionar a una region HII clésica que presenta tipicamente diametros > 0.5 — 10
pc y densidades ~ 10? cm ™ (Tielens 2005). Ademaés, existen regiones HII gigantes y
supergigantes (didmetros = 100 pc y densidades < 30 cm™2) que albergan docenas de
estrellas OB, son visibles incluso en galaxias distantes y proporcionan informaciéon clave
sobre su historia de formacion estelar (e.g. Garcia-Benito et al. 2007, Crowther 2019, Geist
et al. 2022).

1.2. Formaciéon de estrellas de baja masa

Las regiones de formacion estelar cercanas al Sistema Solar no son lo suficientemente
densas ni masivas para formar estrellas de alta masa, pero permiten estudiar en detalle el
fenomeno de formacion estelar para estrellas de baja masa.

La vision clasica de la formacion estelar comienza con la fragmentacion gravitacional
de la nube molecular parental en grumos, y subsecuentemente en ntcleos densos, los
cuales estan gravitacionalmente ligados (ver Figura 1.1.1). Para que los nucleos colapsen
gravitacionalmente para formar una estrella, deben alcanzar una masa minima (masa de
Jeans, M) para contrarrestar la presion térmica del gas:

3/2 1/2 3/2 -1/2
M, = (kT S o (L R IMo|  (1.2.1)
Gumpg 47p 10 K 1071 g cm™3

En donde kg es la constante de Boltzmann, GG es la constante gravitacional, my la masa
de un dtomo de hidrogeno, i el peso molecular medio de las particulas que componen el
gas, v T'y p son la temperatura y densidad del gas, respectivamente. Cuando la masa del
ntucleo es mayor que la masa de Jeans, se dice que el niicleo esta gravitacionalmente ligado
y (en ausencia de turbulencia interna) colapsara. Alternativamente, se puede definir el
radio minimo (longitud de Jeans, R;) para que el nicleo esté gravitacionalmente ligado:

1/2 3/2 ~1/2
S (RN g6 (L P [c] (1.2.2)
47t pG pm gy 10 K 10719 g cm™3

En ausencia de otras fuerzas, se puede definir el tiempo caracteristico (tiempo de caida
libre, tg) que demora el gas en colapsar hacia el centro del nucleo:

ar \ 12 p —1/2
tg = ~021( ———m— M 1.2.3
ft (32Gp> (10—19 g cm_3> [Myr] ( )

Debido a que tg depende de p, el colapso inicia en el centro, las partes més internas del
nucleo colapsan més rapido, y las partes externas colapsan méas lentamente. A esta vision
se le acuni6 el término colapso inside-out (Shu et al. 1987, McKee & Ostriker 2007).

La inclusion de campos magnéticos tiene efectos significativos sobre el proceso de formacion
estelar. Durante el colapso de una nube molecular, los campos magnéticos proporcionan
un soporte adicional que contrarresta la contracciéon gravitacional del gas. Si partimos de
la condicion de que la energia magnética es igual a la energia gravitacional, entonces para
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una nube molecular se puede calcular la masa critica Mg para que el campo magnético

domine )
o B R
~ 103 M 1.2.4
G1/2 ! (30 MG) (2 pc) Mo ( )

en donde ® es el flujo magnético desde atras de la nube, B el médulo del campo magnético,
R el radio de la nube molecular, y Cg una constante que depende de la distribucion interna
de densidad y campos magnéticos. Los valores tipicos de Cg estén en el rango ~ 0.13—0.17
(Shu et al. 1987, McKee & Ostriker 2007). Si la nube es magnéticamente supercritica
(M/Mg > 1) entonces los campos magnéticos por si mismos no pueden prevenir el colapso
gravitacional, pero si la nube es magnéticamente subcritica (M /Mg < 1) entonces el colapso
gravitacional no es posible. Por supuesto que la turbulencia interna del gas aporta presion
adicional en contra del colapso gravitacional, sumado a fuentes de turbulencia externa
que afectar el colapso como la retroalimentacion estelar, las explosiones de supernovas
cercanas, o las ondas de densidad de nuestra Galaxia (Elmegreen & Scalo 2004, Brunt
et al. 2009, Hennebelle & Falgarone 2012).

M<I>:C<I>

El colapso inicia como un proceso isotérmico, debido a que es lo suficientemente lento
para que la energia gravitacional sea liberada en el infrarrojo lejano y que el medio sea
opticamente delgado en estas longitudes de onda. Una vez que la densidad central aumenta
lo suficiente (~ 10 g cm™2), la emision de polvo se vuelve 6pticamente gruesa a la
radiacion y el exceso de energia ya no puede ser irradiada de forma eficiente (Larson 1969).
Luego, la temperatura (y presion) del ntucleo aumenta lo suficiente para disociar el gas de
Hs circundante, generando un segundo colapso gravitacional que formara una protoestrella
rodeada de un disco rotatorio de gas y polvo (Ahmad et al. 2023). En presencia de campos
magnéticos, existe un transporte eficiente de momento angular desde las partes més
internas (disco de acrecion) hacia las partes externas (envoltura circunestelar), permitiendo
que el material colapse més eficientemente (McKee & Ostriker 2007). El material atraviesa
choques de acreciéon mientras cae hacia la protoestrella central y hacia el disco, el cual
sumado a la acrecién del disco hacia la protoestrella, producen la mayor parte de la
luminosidad observada. Shu (1977) derivé una expresion que permite calcular la tasa de
acrecion para una protoestrella de baja masa, suponiendo que el colapso ocurre en una
esfera isotérmica singular:

) T 3/2
M ~ 4.36 x 1076 <20—K) [M@ yrfl] (125)

en donde el valor de T oscila entre 10 — 20 K y permite calcular tasas de acrecion de
~ 1075 — 107% M, yr~!, las cuales estan de acuerdo con valores tipicos obtenidos en
simulaciones (e.g. Bate 2019) y en observaciones (e.g. Fiorellino et al. 2023). La presencia
de campos magnéticos a gran escala, permite la formacién de vientos magnéticos que son
expulsados en forma de chorros (jets) colimados y flujos de masa bipolares, los cuales
afectan la tasa de acrecion de la protoestrella central (McKee & Ostriker 2007).

Debido a que la protoestrella se encuentra rodeada de una envoltura opaca a la radiacion,
la distribucion espectral de energia (Spectral Energy Distribution, SED) se comporta como
un cuerpo negro, en donde la temperatura de la envoltura re-irradia la emisiéon proveniente
de la protoestrella y de la luminosidad causada por los choques de acreciéon, y tiene su
maximo de intensidad en la region sub-milimétrica del espectro electromagnético (ver
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Figura 1.2.1). Una vez que la protoestrella alcanza temperaturas centrales > 10° K inicia
la fusion de deuterio, un is6topo estable del atomo de hidrégeno, proceso que mantiene
aproximadamente constante la temperatura central de la protoestrella. Cuando se agota el
deuterio del ntcleo, nuevamente aumenta la temperatura central hasta valores > 107 K
que permiten iniciar la fusién de hidrogeno. En este punto se dice que la estrella ha nacido,
y entra a la secuencia principal de edad cero (Zero-Age Main Sequence, ZAMS). Se puede
estimar el tiempo caracteristico que le toma a la estrella alcanzar la ZAMS (escala de
tiempo Kelvin-Helmholtz, tky), a partir de la razon entre la energia potencial gravitacional
de la protoestrella y la tasa a la que irradia energia:

GM? MN\N*/ R\N'/ L\
O () () () e o

en donde M, R y L corresponden a la masa, radio y luminosidad de la estrella,
respectivamente. Para una estrella de baja masa (~ 1 M), este tiempo es mas largo (~ 10
Myr) que los tiempo tipicos de acrecion dados por tg (~ 0.1 Myr), por lo que la estrella
entra a la ZAMS cuando la acrecion ya ha finalizado.

El proceso descrito anteriormente ilustra la fisica fundamental detras del proceso de
formacion de estrellas de baja masa. Desafortunadamente, este proceso no describe la
formacién de estrellas de alta masa debido a diversas limitaciones fisicas que seran
explicadas en la Seccion 1.3.

1.2.1. Etapas observadas en la formacioén de estrellas de baja masa

Es comun referirse a las estrellas de baja masa que estan en proceso de formacién como
objetos estelares jovenes ( Young Stellar Objects, YSO), mientras que cuando estan proximas
a entrar a la secuencia principal (Main Sequence, MS) se les conoce como estrellas de
pre-secuencia principal (Pre-Main Sequence, PMS). Los YSO pueden clasificarse segtin su
fase evolutiva en las Clases 0, I, IT y III (Lada 1987, Andre & Montmerle 1994). Dicha
clasificacion se basa en la forma que tiene la SED en el infrarrojo y se definen segun el
valor del indice espectral (aqr) definido en el rango ~ 2 — 100 pm:

_ dlog(\Fy)

_ 1.2.7
YR Tlog A (1.2.7)

en donde A es la longitud de onda de la radiacién y F)\ es la densidad de flujo espectral. En
la Figura 1.2.1 se presenta un esquema con la SED que caracteriza a cada fase evolutiva

de los YSO.

Clase 0

Objetos muy jovenes (< 10° yr) que aiin estan en fase de colapso. La SED se comporta
como un cuerpo negro cuyo maximo de intensidad se sitiia en longitudes de onda sub-
milimétricas (> 100 pm). La emision proviene de la envoltura de material frio (7" < 70 K)
y no de la protoestrella central. Son indetectables en longitudes de onda < 20 pm.

Clase 1

Objetos jovenes que ya han acumulado la mayor parte de su masa final. La SED se desplaza
hacia longitudes de onda infrarrojas, y corresponde a la combinacién de un cuerpo negro
producto de la protoestrella central, sumada a un exceso de emision infrarroja proveniente
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Figura 1.2.1: Secuencia empirica de la formacion y evolucion de una estrella individual de
baja masa (izquierda), a partir del colapso gravitacional de un nicleo denso. La clasificacion de
los YSOs de Clase 0 a Clase I1I, se basa en la forma de la SED (derecha). Créditos de imagen:
Sokolov (2018), Figura 1.4.
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de la envoltura de material tibio. La luminosidad estda dominada por los choques de
acrecion, siendo sisteméaticamente mas luminosas que los YSO de Clase II y III. El indice
espectral es positivo en este caso (0 < aqr < 3).

Clase 11

Objetos caracterizados por la presencia de un disco circunestelar de material, el cual se
conoce como disco protoplanetario. La SED se desplaza hacia longitudes de onda més
cortas, y esta compuesta por la radiacion de cuerpo negro de la estrella central, junto con
un exceso de emision infrarroja proveniente del disco protoplanetario. El indice espectral
se vuelve negativo (—2 < ajgr < 0) y ahora la estrella es detectable en longitudes de onda
Opticas. Estos objetos corresponden a las estrellas T Tauri clasicas.

Clase III

Objetos que estan proximos a entrar a la MS y ya han perdido casi la totalidad de
su envoltura de material. La SED es similar a la de un cuerpo negro de una fotosfera
enrojecida, aunque presenta un pequeno porcentaje de exceso de emision infrarroja del
disco protoplanetario que esta proximo a desaparecer. El indice espectral se vuelve més
negativo ain (ar < —2). Estos objetos corresponden a las estrellas T Tauri débiles, y
representan la ultima etapa antes de entrar a la ZAMS.

1.3. Formacion de estrellas de alta masa

Las estrellas masivas juegan un rol fundamental en la dindmica y evolucién quimica de sus
galaxias anfitrionas. El término estrella masiva se refiere a una estrella capaz de producir
una supernova de colapso de nicleo (supernovas de tipo Ib, Ic, Id y II) al final de su
vida, lo cual ocurre para masas > 8 M si su metalicidad es similar a la del Sol. Los
fuertes vientos estelares, radiacion UV ionizante, regiones HII en expansion y explosiones
de supernova de estrellas masivas, enriquecen el ISM con elementos quimicos pesados y
regulan la tasa de formacion estelar local. Sin embargo, los mecanismos que permiten la
formacion de estrellas masivas, y si existe un limite superior a la masa que pueden producir
estos mecanismos, ha sido un problema para la astrofisica estelar desde los afios 70 (e.g.
Larson & Starrfield 1971), puesto que existen limitaciones fisicas que podrian inhibir la
acrecion de material hacia las protoestrellas masivas, a diferencia de lo que ocurre en
estrellas de baja masa.

1.3.1. Desafios en la formaciéon estelar masiva

La gran mayoria de estrellas se forman por el colapso de ntcleos moleculares
gravitacionalmente inestables, y la subsecuente acreciéon de gas frio en las protoestrellas
centrales (Seccion 1.2). Por ende, es razonable pensar que las estrellas de alta masa
se formarédn en ambientes de alta densidad y con grandes reservorios de masa que
(potencialmente) seré acrecido por las semillas protoestelares (Krumholz & McKee 2008,
Fedriani et al. 2023). Adn asi, que exista un gran suministro de material disponible no
garantiza que pueda ser acrecido por un tnico objeto, produciendo asi una estrella masiva.
Existen cuatro grandes problemas que interfieren con la acreciéon de material interestelar
en la protoestrella masiva: fragmentacion, presion de radiacion, fotoionizacion y vientos
estelares.
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A continuacion, se describe en detalle cada uno de estos problemas.

Fragmentacion

Cuando un nucleo denso gravitacionalmente inestable colapsa, tiende a producir objetos
con una masa comparable a la masa de Jeans (Ecuacion 1.2.1), por lo que niicleos con masas
mucho mayores tienden a fragmentarse en muchos objetos pequenos en lugar de formar un
objeto grande y masivo. Si bien, este fenomeno también se observa en simulaciones (e.g.
Dobbs et al. 2005, Peters et al. 2010b), estas tltimas incluyen tinicamente hidrodinadmica
y gravedad. Las simulaciones mas recientes incluyen un mayor rango de procesos fisicos,
las cuales sugieren que la fragmentacion se ve reducida por dos factores principales: la
retroalimentacion estelar y los campos magnéticos.

La retroalimentacion estelar reduce la fragmentacion al aumentar la temperatura del gas,
y por ende la masa de Jeans (Ecuacion 1.2.1). Este efecto es importante al considerar
la retroalimentacion causada por protoestrellas de baja masa que se forman antes que
las protoestrellas masivas. Por ejemplo, Krumholz & McKee (2008) determinaron que
la retroalimentacion de protoestrellas de baja masa en proceso de acreciéon, suprimen
eficientemente la fragmentacion en regiones con altas densidades de columna (> 1 g cm™2),
y asi permite la formacion de estrellas masivas de hasta ~ 100 — 200 M. Por el contrario,
Peters et al. (2010b) encontraron que el calentamiento radiativo por estrellas de baja
masa no previene la fragmentacion aunque si aumenta la masa de Jeans, resultando en
menos estrellas y mas masivas que sin el calentamiento. No obstante, las simulaciones de
Peters et al. (2010b) estan limitadas a ambientes de menor densidad (< 0.3 g cm™2) en

comparacion a las densidades tipicas encontradas en regiones de formacion estelar masiva
(e.g. Plume et al. 1997).

Los campos magnéticos suprimen la fragmentacion de dos formas. La primera forma,
es que remueven el momento angular de las partes mas internas del ntcleo hacia las
partes mas externas (Hosking & Whitworth 2004), inhibiendo la formacion de estructuras
rotacionalmente aplanadas (i.e. discos de acrecién) que son propensas a la fragmentacion
y colapso (Toomre 1964, Stahler & Palla 2004). A este proceso se le conoce como frenado
magnético (o magnetic braking). La segunda forma, es que proveen un soporte extra
que previene el colapso gravitacional (siempre que M /Mg < 1), reduciendo el nivel de

fragmentacion en hasta un factor ~ 2 cuando se incluyen niveles realistas de magnetizacion
(Hennebelle et al. 2011).

Ambos efectos son complementarios entre si, en el sentido en que uno opera en regiones
donde el otro es méas débil (e.g. Zhang et al. 2014). La retroalimentacion estelar ayuda
a suprimir la fragmentacién dentro de ~ 1000 AU de la protoestrella central, mientras
que los campos magnéticos operan en regiones mas alla de 1000 AU. De esta forma, la
combinaciéon de ambos efectos permitiria la formacion de nicleos masivos individuales, en
lugar de fragmentarse en muchos nticleos de baja masa (ver Figura 1.3.1).

Presion de radiaciéon

La fuerza gravitacional por unidad de masa ejercida por la estrella sobre el material
circunestelar (fgav) y la fuerza de radiacion (fiaqa) generada por la estrella, presentan la
misma dependencia radial. De esta forma, la fuerza neta apuntara hacia la estrella solo si

GM KL

Jarav = 27 dmrie - Jrad (1.3.1)
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Figura 1.3.1: Densidad de columna de las simulaciones del colapso de ntcleos pre-estelares
masivos, considerando la combinacién de campos magnéticos y retroalimentacion estelar (paneles
izquierdos), solo campos magnéticos (paneles centrales) y solo retroalimentacion estelar (paneles
derechos). Las imagenes estan tomadas para seis tiempos diferentes, estan a lo largo del eje X,
v los campos magnéticos estén inicialmente orientados a lo largo del eje Z. Los circulos negros
corresponden a estrellas cuyo tamano se relaciona con su masa. Créditos de imagen: Myers et al.
(2013), Figura 2.
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en donde M y L es la luminosidad de la estrella, x la opacidad del material circunestelar,
y r la distancia de la estrella a un trozo de material. La expresion se puede reescribir como

L K -1
i < 2500 (W) [Le/Ms) (1.3.2)

De esta forma, para una estrella de masa M =20 My y L = 6.6 x 10* L, (ver Tabla 1 de
Martins et al. (2005)) obtenemos L/M = 3300Lq /Mg, por ende la opacidad de material
debe ser k > 6.6 cm? g~! para evitar revertir el flujo de materia hacia la estrella central.

Si bien, la eleccion de una opacidad x adecuada permitiria la formaciéon de estrellas con
masas mayores a 20 M), simulaciones hidrodindmicas 1D con simetria esférica han revelado
que la presion de radiacion es suficiente para detener la acrecion en protoestrellas masivas
de masas M ~ 20 M con abundancias tipicas de la Via Lactea (e.g. Wolfire & Cassinelli
1987). Por otra parte, simulaciones radiativo-hidrodinamicas en 2D han encontrado que
el disco de acrecion permite canalizar la radiacion lejos, permitiendo la formacion de
estrellas de hasta ~ 40 M, (e.g. Yorke & Sonnhalter 2002). Ademas de eso, simulaciones
mas sofisticadas en 3D han encontrado que no existe un limite superior a la cantidad
de material que se puede acrecer, dado que los flujos mésicos de la protoestrella masiva
genera cavidades que permiten que la radiacion escape eficientemente (e.g. Krumholz et al.
2009). Pese a todo, no hay un consenso claro sobre si la presion de radiacién puede detener
la acrecion, aunque la idea mas aceptada actualmente es que no deberia representar un
impedimento para formar con masas arbitrariamente altas.

Fotoionizacién

Las protoestrellas de alta masa emiten radiacion ionizante debido a las altas temperaturas
superficiales que alcanzan a medida que evolucionan hacia la MS. Por ejemplo, una estrella
de 20 My, emite ~ 2.4 x 10*® s7! fotones del continuo de Lyman (Martins et al. 2005).

Primero se ioniza la cavidad interna generada por los flujos de salida, y se confina la region
HII a esta region, a la cual se le conoce como region HIT hiper-compacta (Tan & McKee
2003). En este punto, la estructura de la region HII es detectable en longitudes de onda
de radio debido al Bremsstrahlung térmico del plasma a ~ 10* K (e.g. Sewilo et al. 2011).
Debido a que el momento acarreado por el flujo de salida domina sobre la presion térmica
de la region HII | los efectos de la fotoionizacion seran efectivos una vez que la cavidad
completa sea ionizada. Luego, comenzaré a deteriorar la envoltura del nicleo hasta que
deje expuesto el disco de acrecion, por lo que la radiaciéon ionizante puede fotoevaporar
el disco y asi limitar la cantidad de material que puede acrecer la protoestrella (Richling
& Yorke 1998, Keto 2007). No obstante, los modelos de Peters et al. (2011) y Dale et al.
(2012) encontraron que la fotoionizacion, en general, es incapaz de detener los flujos de
acrecion, debido a que la mayor cantidad de material contenido en estructuras densas
y filamentosas del disco que son resistentes a la ionizacién. La masa limite para que la
fotoionizacion detenga la acrecion va desde ~ 70 Mg hasta > 100 M (Dale et al. 2005).

La fotoevaporacion del disco puede haber sido un factor importante para limitar la acrecion
en la formaciéon de estrellas masivas primordiales. Por un lado, el modelo propuesto por
McKee & Tan (2008) sugiere que la radiacion ionizante genera una region HIT que barre
con el material en las regiones polares del disco de acrecion para masas ~ 50 — 100 Mg,
y que la pérdida de masa debido a la fotoevaporacion del disco detiene la acrecion para
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masas ~ 140 M. Por otro lado, los modelos de Hosokawa et al. (2011) y Stacy et al.
(2012) alcanzaron conclusiones cualitativas similares, pero con masas limites de ~ 40 — 60
Mg, para detener la acrecion. Por ultimo, el modelo de Hosokawa et al. (2012) considerd
la formaciéon de estrellas masivas de segunda generacion ionizadas externamente antes
del colapso gravitacional, encontrando una masa limite mucho mas baja de ~ 17 M.
Sin embargo, en la generacion actual de estrellas masivas pueden haber otros efectos a
considerar. Por ejemplo, la presencia de polvo permite absorber una fracciéon de fotones
ionizantes, sirviendo como un “escudo” para el disco de acrecion (e.g. Nakano 1989, Wolfire
et al. 2010). Aunque para una metalicidad solar, solo una pequena fraccion de la radiacion
ionizante es absorbida por los granos de polvo, mientras que el resto es absorbida por
los dtomos de hidrégeno (Krumholz & Matzner 2009). Por ende, es poco claro hasta que
punto la fotoionizacién puede limitar la formacion de estrellas masivas individuales.

Vientos estelares

Dado que los tiempos de Kelvin-Helmholtz son muy cortos (Ecuacion 1.2.6), las estrellas
masivas desarrollan fuertes vientos a medida que alcanzan la ZAMS. Cuando la temperatura
superficial de las estrellas masivas supera los 2.1 x 10 K (o equivalentemente ~ 20 M),
se generan vientos rapidos e impulsados por radiacion (Vink et al. 2000, Vink et al. 2001).
El momento transportado por los vientos es aproximadamente la mitad del momento que
lleva el campo de radiacion estelar (e.g. Repolust et al. 2004), por lo que si la presion de
radiaciéon no es suficiente para detener la acrecion, los vientos estelares tampoco.

Por otra parte, debido a que el viento alcanza velocidades terminales > 2000 km s! en

estrellas de tipo O (Vink 2022), al chocar con los densos flujos de acrecion hara que el gas
alcance temperaturas de hasta > 107 K (Weaver et al. 1977). El gas permanece caliente
en lugar de enfriarse radiativamente, queda confinado y ejerce una presion que puede
interferir con el flujo de acrecion. Al igual que con la radiacion, el viento tiende a escaparse
a través de cavidades en el gas circundante en lugar de quedar confinado y aumentar la
presion, aunque dicho efecto operaria en cimulos estelares masivos (e.g. Tenorio-Tagle
et al. 2007) y su impacto en la formacion de estrellas individuales atn se desconoce. Por
consiguiente, los vientos estelares son un factor a tener en cuenta durante la formacion de
estrellas masivas, pero no imponen limites significativos a la masa que pueden alcanzar las
estrellas por la acrecion de material.

1.3.2. Mecanismos de formacion estelar masiva

A dia de hoy, sabemos que la formacién de estrellas masivas es un proceso muy complejo, el
cual esta influenciado tanto por las condiciones locales de los nticleos y grumos moleculares
(Zinnecker & Yorke 2007), como también por la dindmica a gran escala de la nube
molecular en la cual se encuentran (Motte et al. 2018). Por ende, para entender mejor
la gran diversidad de mecanismos existentes, los separaremos en dos grupos principales:
aquellos que operan en una escala pequena y aquellos que operan en una escala grande.
En el primer grupo, consideraremos los procesos que gobiernan el crecimiento individual
de la protoestrella masiva y su entorno inmediato (~ 1072 — 3 pc). En el segundo grupo,
consideraremos los procesos que establecen las condiciones iniciales para la formacion
estelar masiva, el cual regula el flujo de gas a escalas de nubes y filamentos (~ 3 — 102 pc).
El limite de 3 pc fue definido teniendo en cuenta los tamanos tipicos de grumos moleculares
(ver Seccion 1.1.1). En la Tabla 1.3.1 se compilan y describen brevemente los mecanismos
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de formacion estelar masiva identificados en la literatura.



Mecanismo Escala Descripcion Ref.
Colapso Monolitico | Pequeiia Formacion de}upa estrella masi\./z? a partir del colapso de un ntucleo denso y turbulento, MO03, KO8
con nula o minima fragmentacion
Acreci‘c’)r.l Pequeia Las .prf)toestrellas en un cimulo compiten por el gas circundante, favoreciendo el BY7. B0l
Competitiva crecimiento de aquellas en el centro del potencial
Coalescencia Estelar | Pequefia Estrellas masivas se forman por colisiox.les y fusiones de protoestrellas en ctamulos B9S. B05
extremadamente densos o en sistemas binarios cerrados
Acrecion Regulada - | Extension de la Acrecion Competitiva, en donde los flujos de salida protoestelares
. . Pequena | . ., . W10
por Flujos de Salida dispersan el gas y regulan la tasa de acrecion hacia las protoestrellas
Inanicién Inducida Pequeiia Extension de la Acrecion Competitiva, en donde la fragmentacion de los discos P10a. P10b
por Fragmentacion 4 masivos genera miltiples objetos y reduce la acrecién hacia la protoestrella central ’
Formacion Secuencial La retroalimentacion de estrellas masivas comprimen el gas circundante, permitiendo
: Grande . ) . ET7, E88
Inducida la formacion de nuevas generaciones de estrellas masivas
Colapso Global La nube molecular gigante colapsa y se fragmenta en multiples escalas, formando
. Grande ) . " . V09, V19
Jerarquico cumulos y estrellas masivas en los niicleos mas densos
Colision entre Nubes | Grande Colisiones.: ,supersc’)nicas entre.nubes moleculares comprimen el gas, desencadenando 192, 113
la formacion de estrellas masivas
Cinta transportadora | Grande El gas es canalizado hacia regiones de alta densidad siguiend? un patréq de cinta L14
transportadora a gran escala, en donde se forman estrellas y ciimulos masivos
Flujo inercial Grande La turbulenci.a de nubes moleculares genera flujos inerciales convergentes de gas, que P20
suplen material para formar estrellas masivas
Filamentos a El gas fluye a lo largo de filamentos hacia sus intersecciones (hubs), donde se forman
) Grande ) . K20
Cuamulos cumulos y estrellas masivas.

Tabla 1.3.1: Principales mecanismos de formacion estelar masiva identificados en la literatura.

Referencias. B01: Bonnell et al. (2001a), B05: Bonnell & Bate (2005), B97: Bonnell et al. (1997), B98: Bonnell et al. (1998), E77: Elmegreen & Lada (1977),
E88: Elmegreen (1998), H92: Habe & Ohta (1992), I113: Inoue & Fukui (2013), K08: Krumholz (2008), K20: Kumar et al. (2020), L14: Longmore et al. (2014),
MO03: McKee & Tan (2003), P10a: Peters et al. (2010a), P10b: Peters et al. (2010b), P20: Padoan et al. (2020), V09: Vazquez-Semadeni et al. (2009), V19:
Vazquez-Semadeni et al. (2019), W10: Wang et al. (2010)

T OTNLIdVO

NOIDODNAOY.LNI

LC



28 CAPITULO 1. INTRODUCCION

En este trabajo de Tesis, nos enfocaremos en las dos teorias més ampliamente citadas
en la literatura: el colapso monolitico y la acrecion competitiva (Zinnecker & Yorke
2007, Motte et al. 2018). Ambas teorias lidian directamente con la acrecion de material
en nicleos pre-estelares masivos, pero ofrecen una vision contrapuesta y con diferentes
predicciones observacionales. El colapso monolitico, viene a ser una extension a la teoria
de formacion de estrellas de baja masa, en el cual los nucleos de gas densos pueden
colapsar gravitacionalmente para formar una estrella individual o un sistema miiltiple
(McKee & Tan 2002, Hosokawa & Omukai 2009). La acreciéon competitiva, propone que
una protoestrella masiva acrece material del grumo molecular anfitrion y compite por el
material disponible con otras protoestrellas, y en consecuencia las estrellas masivas se
forman en un camulo de estrellas, tanto masivas como de baja masa (Bonnell et al. 1997,
Bonnell & Smith 2011). En este sentido, el colapso monolitico y la acrecién competitiva
representan dos extremos opuestos de un continuo de posibles escenarios en las teorias de
acrecion (ver Tabla 1.3.1).

Ademas, consideraremos un tercer mecanismo que ayuda a complementar las dos teorias
de acrecion principales: la coalescencia estelar. Este mecanismo, propone que las estrellas
masivas pueden formarse a través de repetidas colisiones entre estrellas de baja masa en un
entorno extremadamente denso (Bonnell et al. 1998, Bonnell & Bate 2002), como también
por la fusion de dos estrellas masivas en un sistema binario (Bonnell & Bate 2005). La
coalescencia estelar explicaria la formacion de las estrellas mas masivas (M > 50 — 100
M) conocidas a dia de hoy.

A continuacion, se describe en detalle los tres mecanismos considerados.

Colapso monolitico

Este mecanismo fue propuesto por McKee & Tan (2003) y en esencia se trata de una
“version escalada” de la formacion estelar de baja masa. A este escenario también se le
conoce como acrecion de nucleos turbulentos, puesto que las condensaciones que dan origen
a las estrellas masivas, estan soportadas por la turbulencia (supersoénica) interna del gas y
los campos magnéticos del medio.

Los ntucleos turbulentos colapsan monoliticamente para producir una tnica estrella masiva
(o alo mas N < b5 estrellas masivas), en lugar de producir muchas estrellas de baja masa
(Krumholz 2006). Ademas, la tasa de acrecion es lo suficientemente alta (~ 1073 My yr—!)

como para sobreponerse a la presion de radiacion. La tasa de acrecion se puede estimar
como (McKee & Tan 2002, 2003)

. M 3/4 > 3/4 / Ar\ /2
M~46x1074 [ —L— = il M. yr! 1.3.3
0 () (rgers) () Mewt 033

en donde My es la masa final de la estrella y ¥ es la densidad de columna del gas.
Para condiciones tipicas en regiones de formacion estelar masiva (¥ ~ 1 g cm™2,
Krumholz & McKee 2008), las tasas de acrecién alcanzan valores de 1073 — 1074 M, yr—*.
Alternativamente, se puede definir el tiempo caracteristico que le toma a la estrella masiva
alcanzar su masa final como

M; 3/4 > 3/4
tace >~ 0.13 —_— M 1.34
(30 MQ) lg cm 2 [Myr] ( )
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Para valores tipicos, se obtienen tiempos de formacion de t,.. ~ 0.1 Myr, que son
comparables con los tiempos de caida libre tg (Ecuacion 1.2.3). Este escenario proporciona
una explicacion el descubrimiento de estrellas masivas aisladas en nuestra Galaxia (e.g.
Mauerhan et al. 2010, Kalari et al. 2019, Zarricueta Plaza et al. 2023) y en galaxias
cercanas (e.g. Bressert et al. 2012, Lamb et al. 2016, Garcia et al. 2019).

El colapso monolitico asume la existencia de nicleos/grumos masivos turbulentos que
pueden mantenerse estables y evitar la fragmentacion. Krumholz et al. (2007) sugirieron que
la ecuacion de estado del gas se desvia de una condiciéon isotérmica cuando las densidades
de columna son muy altas, dado que el gas se vuelve 6pticamente grueso. De esta forma, el
calentamiento radiativo puede prevenir la fragmentacion, y por ende propiciar la formacion
de niicleos turbulentos con masas significativamente mayores que las masas tipicas de
Jeans (~ 1 Mg). Los campos magnéticos también son capaces de reducir o inhibir la
fragmentacion a través del frenado magnético (Seccion 1.3.1), lo que produce nucleos con
perfiles de densidad pronunciados que son resistentes a la fragmentacion (Commergon
et al. 2011, Palau et al. 2013). No obstante, diferentes observaciones y simulaciones (e.g.
Dobbs et al. 2005, Smith et al. 2009, Peters et al. 2010b, Motte et al. 2018, Oliva &
Kuiper 2020) han fallado en encontrar dichos nicleos masivos turbulentos, sino que objetos
més pequenos y de menor masa. Incluso se debate si la presencia de campos magnéticos
realmente previene la fragmentacion, pues el campo es intrinsecamente no isotrépico
(Bonnell et al. 2007) y la tension magnética dificulta la formacion de una singularidad
central de densidad (Boss 2000).

3
/

y (1000 AUY

log T (g cm™)

3 = 0 | Bz i D
x (1000 AU) x (1000 AU)

Figura 1.3.2: Densidades de columnas en dos simulaciones del colapso y fragmentacion de
un ntcleo de 100 M. La simulacién del panel izquierdo incluye la retroalimentaciéon radiativa,
mientras que la simulacién del panel derecho no lo hace. Los signos mas indican la posicién de las
estrellas. Créditos de imagen: Krumholz (2008), Figura 1.

Acreciéon competitiva

Este mecanismo fue propuesto Zinnecker (1982), posteriormente desarrollado por Bonnell
et al. (1997), y postula que las estrellas compiten por el reservorio de gas disponible en el
grumo molecular parental. Este mecanismo se basa en el hecho de que casi todas (= 95 %)
las estrellas masivas de nuestra Galaxia se encuentran en ctimulos estelares o son estrellas
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runaway (Lada & Lada 2003, de Wit et al. 2005, Carretero-Castrillo et al. 2023).

La acreciéon competitiva asume que el ntcleo denso auto-gravitante inicia su colapso por un
agente externo y evoluciona en una escala de tiempo menor o aproximadamente dindmica.
De esta forma, el colapso es altamente inhomogéneo, el nicleo se enfria rapidamente
y se fragmenta en objetos de masa M; (Ecuacién 1.2.1), que es del orden de 1 M
para condiciones tipicas de regiones de formacion estelar masiva (Palau et al. 2013).
Estos objetos producen un potencial gravitacional general que canaliza el gas del grumo
molecular parental, hacia el centro del potencial. El gas que cae al cimulo atraviesa
dos etapas diferentes (Bonnell et al. 2001b). Inicialmente, el gas es el que domina el
potencial gravitacional, por lo que la acrecion esta regulada por las fuerzas de marea de
cada protoestrella. Durante esta etapa dominada por el gas, las estrellas de baja masa
acumulan la mayor cantidad de sus masas. Las estrellas de baja masa formadas se agrupan
en sub-ctimulos virializados que dominan el potencial gravitacional, y fuerza al gas a
hundirse atin mas en el pozo de potencial. En esta etapa dominada por las estrellas, la tasa
de acrecion de cada estrella depende de su ubicacion y su cinematica dentro del potencial
gravitacional. La tasa de acreciéon puede ser derivada con el formalismo de Bondi-Hoyle
(Bondi & Hoyle 1944, Bondi 1952) y su expresion analitica es

(1.3.5)

en donde v es la velocidad estelar, M la masa estelar, ¢y la velocidad del sonido en el gas
y p la densidad volumétrica del gas. Durante esta etapa, aquellas estrellas que estén en
una posicién privilegiada, seran capaces de acrecer a una tasa mucho mayor, aumentando
su masa y por ende su radio de influencia gravitacional para atraer mas material (Bonnell
et al. 1997). De esta forma, las estrellas compiten por el gas disponible en el reservorio
local, y aquellas que estén cerca del centro del ctimulo seran capaces de volverse estrellas
masivas (ver Figura 1.3.3). Esta vision de la formacion estelar masiva permite explicar el
espectro de masas observado en ctumulos estelares (e.g. Ascenso et al. 2007), el fenémeno
de segregacion de masa (Bastian et al. 2010), o la relaciéon observada entre la masa del
camulo y la masa de la estrella mas masiva formada (Weidner & Kroupa 2006).

Las estrellas masivas acumulan la mayoria de su masa (= 90 %) en la etapa dominada por
las estrellas de la acrecion competitiva, por lo que la masa final del objeto esta determinada
por la acrecion de Bondi-Hoyle y no por el colapso inicial (Bonnell et al. 1997). El tiempo
necesario para formar una estrella masiva se puede estimar como

(v + c2)3/?

1/2 1/2
TR 036

tgy = & + i
en donde M; es la masa al inicio de la etapa dominada por estrellas, ¢; el tiempo que
tomo formar una semilla estelar de masa M;, M la masa final de la estrella, v la velocidad
estelar, ¢, la velocidad del sonido en el gas y p la densidad volumétrica del gas. Si bien,
la acrecion de Bondi-Hoyle es muy sensible a la densidad del gas y la velocidad de las
estrellas, al utilizar valores tipicos de regiones de formacion estelar se encuentran tiempos
de formacion de tgyg ~ 0.1 Myr (Bonnell & Bate 2006), en acuerdo con los tiempos tipicos
obtenidos para el colapso monolitico (Ecuacion 1.3.4). El material que cada semilla estelar
acrece es continuamente reabastecido por el gas del grumo molecular en escalas de tiempo
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Flujo de gas
—\. entrante

Pozo de
potencial gravitatorio

Figura 1.3.3: Esquema que representa la canalizacion de gas hacia el centro de potencial
gravitatorio del cimulo estelar, durante la etapa dominada por estrellas en la acreciéon competitiva.
Créditos de imagen: Bonnell (2008), Figura 1.

< 0.1 Myr (Smith et al. 2009), por lo que el mecanismo de acrecién competitiva puede
sostener altas tasas de acrecion que permiten atenuar los problemas descritos en la Seccion
1.3.1.

Coalescencia estelar

Este escenario fue inicialmente propuesto por Bonnell et al. (1998) como una extension
del modelo de acrecion competitiva, y postula que las estrellas masivas (> 10 M) se
forman a través de repetidas colisiones de estrellas de masa intermedia en el nicleo de
un cumulo. No obstante, el principal problema detras de esta exoética idea, es la diminuta
area transversal de las estrellas (= 107® pc) en comparacion con las tipicas separaciones
interestelares observadas en un cimulo (< 1 pc), ademas del corto tiempo que se necesita
para que ocurran las colisiones (< 0.1 Myr). Si suponemos que el potencial gravitacional
induce las colisiones entre estrellas, se puede estimar el tiempo medio entre colisiones como
(Binney & Tremaine 1987)

-1 -1 -1
R M
foop ~ 1.4 % 107 [ — U i ) 1.3,
! <10 (PC3) (km Sl) (RQ) <M®> [ yr] ( 37)

en donde n la densidad numérica de estrellas en el cimulo, o la dispersion de velocidades
del cimulo, y M y R son las masas y radios, respectivamente, de las estrellas que estan
colisionando. A modo de ilustracion, en la Figura 1.3.4 se presenta el tiempo medio entre
colisiones como funciéon de la densidad numérica de estrellas en el ciimulo. Para densidades
tipicas de cimulos estelares jovenes en nuestra Galaxia (n ~ 10% pc™3, Portegies Zwart
et al. 2010) se obtiene t.o; > 10 Gyr. por lo que para obtener tiempos razonables para
formar una estrella masiva (< 0.1 Myr) se requieren densidades estelares extremadamente
altas (> 10® pc™?) que atn no han sido observadas en ningtin entorno. Por ejemplo, los
camulos estelares jovenes mas masivos de nuestra Galaxia (NGC 3603 y el cimulo de
Arches) presentan densidades numéricas ~ 10° (Moeckel & Clarke 2011), por lo que es muy
poco probable que la coalescencia haya sido importante en la formacion de sus estrellas
masivas.
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Figura 1.3.4: Tiempo medio entre colisiones como funcion de la densidad numeérica de estrellas
en el ciimulo. El tiempo medio se ha calculado con la Ecuacién 1.3.7 considerando estrellas de 10
My v 10 Ry, v una dispersiéon de velocidades de 2 km s~! para el ctimulo.

Cabe senalar que la Ecuaciéon 1.3.7 es valida en ciimulos jovenes y masivos, cuyo gas
circundante ya se ha disipado debido a la retroalimentacion estelar (Portegies Zwart et al.
2010). Si el camulo atn es rico en gas, las estrellas pueden acrecer material, reduciendo
la energia cinética total (gas y estrellas) del sistema y provocando una contraccion del
camulo (Vink et al. 2015). De esta forma, aumenta la densidad estelar y por ende aumenta
la frecuencia de las colisiones. Las simulaciones de Moeckel & Clarke (2011) mostraron que,
una vez que el gas se disipa y la acrecion de las estrellas cesa, las colisiones resultan en la
formacion de uno o dos objetos extremos en un periodo de tiempo < 1 Myr. Por otro lado,
las simulaciones de Dale & Davies (2006) y Baumgardt & Klessen (2011) encontraron que
las colisiones son relevantes en cimulos embebidos y muy compactos (r. < 0.1 pc), por lo
que juega un rol infimo en la formacion de estrellas masivas y se limita a las estrellas mas
masivas (M > 100 M) de los cimulos mas densos (> 107 pc™3). Atn asi, debemos tener
en cuenta que estas simulaciones han asumido una geometria fija para el potencial del gas,
un valor fijo para las tasas de acrecion estelar y para la eficiencia de formaciéon estelar,
lo cual simplifica el anélisis pero no es del todo realista. Por ejemplo, la inclusiéon de la
retroalimentacion estelar o un potencial de gas dinamico, puede tanto promover como
prevenir la contraccion del cimulo, por lo que es incierto hasta que punto cambian las
conclusiones con un trato mas realista.

Una forma alternativa de coalescencia fue propuesta por Bonnell & Bate (2005), en
donde las estrellas mas masivas conocidas (> 50 M) se forman con la colision de dos
estrellas de masas 30 — 50 M, en un sistema binario cerrado (separacion < 1 AU). En
este caso, el sistema binario masivo evolucioné a partir de un sistema binario de baja
masa, cuyas componentes estaban originalmente mucho mas separadas entre si (> 103
AU). El momento angular de la binaria no aumenta a pesar de la continua acreciéon de gas,
por lo que las estrellas ganan masa a la vez que disminuyen su separaciéon orbital. Estas
binarias tipicamente tienen 6rbitas muy excéntricas, con un semieje mayor de tamano
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comparable o menor que el radio estelar. En este punto, el sistema binario masivo puede
ser forzado a colisionar debido a la influencia gravitacional de otras estrellas del ctiimulo,
aunque para que esto ocurra en una escala de tiempo razonable (< 1 Myr) también se
requieren densidades estelares muy altas (> 10° pc™3).

1.3.3. Vinculos observacionales

Para que una teoria logre explicar el fenémeno de formacion estelar masiva, debe ser capaz
de predecir las propiedades observadas en estrellas masivas jovenes. En los mecanismos
considerados para esta Tesis, las predicciones pueden dividirse a grandes rasgos en aquellas
que aplican a modelos de acrecién y al modelo de coalescencia, tanto en escalas de sistemas
estelares (< 0.1 pc) como en escalas de cimulos estelares (0.1 —3 pc). Entre las propiedades
observacionales criticas se encuentran la distribuciéon espacial, la cinematica, y la funcion
de masa, principalmente de la poblacién estelar masiva, pero también de las estrellas de
masa intermedia y baja que forman parte de la regiéon de formacion.

A continuacion, se describen las propiedades observacionales que pueden ser vinculadas
con los principales mecanismos de formacién estelar masiva.

Estrellas masivas de campo

Las estrellas masivas de campo corresponde a estrellas masivas que no presentan una
aparente conexién con cumulos o asociaciones OB conocidas. En particular, las estrellas de
tipo O de campo constituyen alrededor del 20 % del total de estrellas de tipo O en la Via
Lactea (Hoogerwerf et al. 2001, de Wit et al. 2004, Zinnecker & Yorke 2007). La mayoria de
este porcentaje son en realidad estrellas runaway (fugitivas), que corresponden a estrellas
masivas con altas velocidades espaciales (tipicamente > 25 — 30 km s™!') que han sido
eyectadas de sus entornos natales en algiin momento del pasado. Los dos escenarios que
explican su existencia son: el escenario de eyeccion dindmica (dynamical ejection scenario,
DES), y (2) el escenario de supernova en una binaria (binary supernova scenario, BSS). En
el DES, ocurren miltiples interacciones gravitacionales en el niicleo del ciimulo, que llevan
a la eyeccion de una estrella masiva (Poveda et al. 1967, Perets & Subr 2012). En el BSS,
ocurre una explosion de supernova en un sistema binario masivo, que desmantela al sistema
e induce altas velocidades en la estrella restante (Blaauw 1961, Portegies Zwart 2000).
Recientemente, Polak et al. (2024a) propusieron un tercer mecanismo para la formacion
de estrellas runaway: el escenario de eyeccion de sub-camulos (subcluster ejection scenario,
SCES), en donde la estrellas masivas son eyectadas debido a las fuerzas de marea causadas
por el potencial gravitacional del cimulo en formaciéon. Es comtun encontrar estrellas
masivas runaway lejos de regiones de formacion estelar y con trayectorias que las conectan
con cumulos jovenes o asociaciones OB (e.g. Roman-Lopes et al. 2011, Tetzlaff et al.
2011, Renzo et al. 2019a). Ademés, estudios recientes sugieren que las eyecciones pueden
ocurrir en las etapas mas tempranas de la formacion del caimulo (Oh & Kroupa 2016,
Roman-Lopes 2024, Stoop et al. 2024). Asi, la existencia de estrellas masivas runaway es
un producto natural de la formacion estelar masiva en cimulos (acreciéon competitiva y
coalescencia), y constituyen un registro fosil de la historia de formacion de estos sistemas.

No todas las estrellas masivas de campo son runaways. Alrededor de 1 —5 % de las estrellas
O de campo tienen un origen que no se puede trazar a ningin camulo ni asociacion OB
conocida (de Wit et al. 2005, Gvaramadze et al. 2012). La mera existencia de estrellas
O aisladas aporta evidencia en favor del mecanismo de colapso monolitico para formar
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estrellas masivas. Aunque demostrar observacionalmente que estos objetos aislados se
formaron in situ es dificil, puesto que podrian tratarse en realidad de la “punta del
iceberg” de un cimulo muy compacto como para ser detectado (Mauerhan et al. 2010,
Vargas-Salazar et al. 2020). Dado que el término estrella masiva aislada deja margen para
diferentes interpretaciones (Bressert et al. 2012), adoptaremos una serie de criterios que
nos permitan identificar dichos objetos, los cuales se presentan en la Tabla 1.3.2.

Criterio | Descripciéon Ref.
El subtipo espectral de la estrella candidata es O7 o mas
A temprano (M 2 30 M) B12, K19
B Ausencia de otras estrellas similares (<O7) dentro de un radio 013
de 1 pc alrededor de la candidata
o La estrella candidata no presenta variaciones significativas B12

(> 30) en su velocidad radial

D La velocidad radial de la candidata esta dentro de lo del B12. 013
promedio de estrellas OB de la region, o del gas en la nebulosa ’

La velocidad peculiar tangencial de la candidata no excede los

E S T11, K22
La estrella candidata esta ubicada en burbujas o filamentos

F .. . o B12, 013
proyectados de gas ionizado o polvo caliente/tibio

G La densidad superficial estelar no aumenta significativamente B12, K19

(> 30) en un radio de 3 pc alrededor de la candidata

Tabla 1.3.2: Criterios adoptados para definir una estrella masiva aislada.
Referencias. B12: Bressert et al. (2012), K19: Kalari et al. (2019), K22: Kobulnicky & Chick
(2022), O13: Oskinova et al. (2013), T11: Tetzlaff et al. (2011)

El criterio A nos asegura que la estrella candidata es lo suficientemente joven (~ 1 Myr) y
masiva (2 30 M) para que haya sido capaz de superar los problemas de la formacion
estelar masiva descritos en la Seccion 1.3.1. El criterio B nos permite aislar espacialmente
(< 1 pe) las estrellas candidatas, de otras estrellas de similar tipo espectral. El criterio C
significa que es poco probable que la candidata sea parte de un sistema binario o multiple.
Los criterios D y E nos permiten descartar que la candidata sea una estrella runaway
en la linea de visién y en el plano del cielo, respectivamente. El criterio F indica que la
candidata se formé aproximadamente en el lugar que la estamos observando, pues estos
sitios (filamentos y burbujas de gas/polvo) representan los sitios de formacion estelar
(Seccion 1.1). El criterio G permite descartar la presencia de un cimulo compacto con
estrellas de masa intermedia-baja alrededor de la estrella candidata.

Funcién de masa

La funcioén inicial de masa (initial mass function, IMF) describe la distribucion de masas
en una poblacion estelar al momento de su formacién. Dado que en los modelos colisionales
las estrellas mas masivas tardan mas en formarse, nos enfocaremos en la funcién de masa
actual (present-day mass function, PDMF) en lugar de la IMF.

Un posible discriminante entre los mecanismos de formacion estelar masiva definidos es la
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forma de la funcién de masa. Es natural pensar que si las estrellas masivas experimentan
los mismos procesos de acreciéon que las estrellas de baja masa, entonces la distribucion de
las estrellas mas masivas (M 2 30 M) es simplemente una continuacion de la funcion de
Salpeter (Salpeter 1955). En cambio, los modelos colisionales predicen una distribucion
diferente de la distribuciéon canénica, en donde la PDMF muestra una o dos estrellas muy
masivas, en conjunto con una disminucién de estrellas ligeramente menos masivas que la o
las estrellas dominantes (Baumgardt & Klessen 2011, Moeckel & Clarke 2011). Por ejemplo,
en la Figura 1.3.5 se puede observar que las colisiones causan un déficit de estrellas con
masas ~ 10 — 100 Mg en comparacion con lo predicho por la funcién de Salpeter. Si bien
estos resultados aplican para colisiones en entornos ricos en gas, la esencia del mecanismo
es la misma para entornos sin gas. Por ende, es razonable pensar que la funciéon de masa
tendra una forma similar para colisiones en ausencia de gas.
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Figura 1.3.5: Funcion de masa actual (10 Myr) en cuatro simulaciones con diferentes condiciones
iniciales, variando el nimero de estrellas y el radio del cimulo. La linea punteada gris representa
la funcion de Salpeter. Créditos de imagen: Baumgardt € Klessen (2011), Figura 7.

La dependencia ambiental de la funciéon de masa también provee informacién sobre
los posibles mecanismos de formaciéon estelar masiva. Los modelos basados en acrecion
consideran que la IMF se comporta como una funciéon densidad de probabilidad ( Probability
Density Function, PDF), en donde la formacion de cada estrella es un evento independiente
y cuya masa se muestrea aleatoriamente (Kroupa et al. 2013). Ademas, los modelos de
acrecion no predicen un limite superior a la masa estelar, asi que podriamos considerar
que la IMF estelar es universal. No obstante, hoy sabemos que existe un truncamiento
en la IMF en el rango ~ 100 — 1000 M, posiblemente causado por la retroalimentacion
de las estrellas masivas en formacion (Elmegreen 2000, Tanaka et al. 2017). Es mas, las
simulaciones (e.g. Oh & Kroupa 2018) y observaciones (e.g. Weidner et al. 2013) han
determinado que existe una relacion entre la masa de un cimulo y la masa de su estrella
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més masiva (relacion mp.x — M, ver Figura 1.3.6), lo que sugiere que la IMF tiene una
dependencia ambiental. En el reciente estudio de Yan et al. (2023) se encontro evidencia de
que la IMF es determinista en lugar de estocéstica, dada por la baja dispersion observada
en la relacion my.x — My en comparacion con la dispersion esperada de un muestreo
aleatorio. De esta forma, el proceso de formacion estelar se auto-regulara a si mismo debido
a la retroalimentacion de estrellas masivas (M > 13 M), rechazando la idea de que la
IMF se comporta como una PDF.

log,o(M,, /M)
(§9]

I/IIAI!IAJIJ!A!I
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Figura 1.3.6: Relacion entre la masa de un ctimulo (M) y la masa de su estrella mas masiva
(mmax). La linea roja representa la relacion de Larson (2003). La linea azul es la relacion de
Elmegreen (1983) y la linea magenta es la de Elmegreen (2000). La linea verde corresponde a
las simulaciones realizadas por Bonnell et al. (2004). La linea amarilla representan los valores
esperados encontrados de Oey & Clarke (2005). La linea negra gruesa representa una IMF canonica
(Weidner & Kroupa 2004) y la linea negra delgada representa un cimulo con una estrella. Créditos
de imagen: Weidner & Kroupa (2006), Figura 1.

Segregacion de masa

La segregacion de masa es el fenémeno por el cual las estrellas mas masivas tienden a
encontrarse mas cerca del centro de los ctimulos estelares, aunque no de forma exclusiva. El
problema con esta propiedad es que puede ser establecida durante la formacion (segregacion
primordial) o puede ser un efecto evolutivo resultado de la interaccion de N-cuerpos en el
camulo (segregacion dindmica). Una forma para diferenciar estas posibilidades es calcular
el radio efectivo del cumulo, estimar el tiempo caracteristico que le tomaria a una estrella
masiva caer al centro del potencial gravitacional, y compararlo con la edad del camulo
(Zinnecker & Yorke 2007). Si el tiempo caracteristico es grande comparado con la edad
del ciimulo, entonces la segregaciéon de masa es primordial. Por ejemplo, varios autores
(e.g. Bonnell & Davies 1998, Kirk et al. 2016) han sugerido que la posicion de las estrellas
masivas en el camulo de la nebulosa de Orién indica donde se formaron, lo que no puede
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ser posible para una segregacion dinamica. De esta forma, la masa de la estrella, es hasta
cierto punto, una funcién de su posiciéon inicial en el ciamulo, favoreciendo la acrecion de
gas residual para estrellas en el centro del potencial gravitatorio (i.e. acrecion competitiva).

Sin embargo, anélisis recientes de simulaciones han revelado que la acrecién competitiva
no necesariamente resulta en una segregacion de masa de estrellas masivas (Parker & Dale
2017, Parker et al. 2024). Parker & Dale (2017) encontraron que la fotoionizacion juega
un rol importante en evitar que las estrellas masivas adquieran una distribucion espacial
diferente a la poblacion de baja masa. Por otro lado, si no se considera la fotoionizacion
entonces las estrellas masivas se ubican en potenciales gravitatorios mas fuertes y estan
mas concentradas espacialmente en comparacion con sus companeras de menor masa.
Parker et al. (2024) extendieron el analisis para incluir también el efecto de los vientos
estelares en la acrecion competitiva, encontrando resultados muy similares a los de Parker
& Dale (2017) y sugiriendo que la morfologia de la region de formacion estelar debe ser
tenida en cuenta al interpretar la distribucion espacial de estrellas masivas. Ademas, Parker
et al. (2024) simularon el colapso monolitico con modelos analiticos y encontré que las
estrellas masivas también terminan en potenciales gravitatorios mas fuertes, y en regiones
con altas densidades superficiales si se permite la fragmentacion del nicleo. No obstante,
estos resultados deben tomarse con escepticismo pues no incluyen el efecto de los campos
magnéticos del medio, los cuales pueden alterar significativamente la distribuciéon espacial
de estrellas masivas, segun los resultados de algunas simulaciones (e.g. Guszejnov et al.
2022) y observaciones (e.g. Parker 2018).

Multiplicidad estelar

Es bien sabido que la mayoria de estrellas masivas son parte de un sistema binario o
multiple, alcanzando un porcentaje del ~ 90% para estrellas de tipo O de secuencia
principal (Offner et al. 2023). Desde el punto de vista de las teorias de formacion estelar,
se espera un gran porcentaje de binarias masivas tanto en la acreciéon competitiva como
en el modelo de coalescencia. Aunque la prevalencia de estrellas companeras de baja masa
con separaciones intermedias (~ 100 — 1000 AU) es exclusiva de la acrecion competitiva,
dado que las continuas interacciones dindmicas en los densos ambientes requeridos en
la coalescencia, despojan a las estrellas masivas de cualquier companera de baja masa
relativamente distante (Zinnecker & Yorke 2007). En el colapso monolitico, los discos
protoestelares son gravitacionalmente inestables y propensos a fragmentarse en objetos
de ~ 1 Mg en distancias > 100 AU, pero con el tiempo migran a distancias < 10 AU a
medida que acrecen material. Desafortunadamente, estas separaciones son muy dificiles de
probar observacionalmente, requiriendo el uso de técnicas de alto contraste para imagenes
como la 6ptica adaptativa (e.g. Sana et al. 2010, Rainot et al. 2022). Los datos de esta
Tesis no son suficientes para probar esta propiedad, pero es importante mencionarla como
otro vinculo a los mecanismos de formacion estelar masiva.

1.4. El complejo de formacién estelar masiva RCW 91

RCW 91 (Rodgers et al. 1960) es una region HII optica ubicada en el cuarto cuadrante
Galactico, en direccion del brazo espiral de Escudo-Centauro (I = 321.06° y b = —0.53°).
RCW 91 tiene un tamano angular 11’ x 10’, pero se puede separar en dos sub-regiones
principales: (a) la region oeste RCW 91A de tamano angular 4’ x 2/, y (b) la zona este RCW
91B de tamano angular 8 x 6’ (Le Marne & Lynga 1968). En la Figura 1.4.1, podemos
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observar que RCW 91A estd dominada por la emision de polvo caliente, mientras que en
RCW 91B se observa una cavidad bien definida con una fuente puntual casi al centro. Si
bien, esta morfologia es tipica de regiones HII en nuestra Galaxia, los estudios que existen
sobre RCW 91 son escasos, lo cual ha motivado a la realizacion de este trabajo de Tesis.
Para abarcar RCW 91 y su entorno a gran escala, vamos a definir una regiéon circular de
1° de didametro centrada en las coordenadas de RCW 91B, a la cual nos referiremos de
aqui en adelante como el Complejo RCW 91 (ver Figura 1.4.2).

* .RCW 91A

RCW 91B

.

5 arcmin

Figura 1.4.1: Imagen infrarroja (8.0 pm) de la region HIT RCW 91, dividida en sus dos
sub-regiones RCW 91A y RCW 91B. La imagen se muestra en coordenadas ecuatoriales, con el
norte apuntando hacia arriba y el este hacia la izquierda.

RCW 91 ha sido estudiada mayormente en ondas de radio, como por ejemplo en las lineas
de recombinacion de hidrogeno (Hna) (Caswell & Haynes 1987, Wenger et al. 2021), en la
linea de hidrégeno de 21-cm (Urquhart et al. 2012), y en algunas lineas moleculares como
CO (Miville-Deschénes et al. 2017), CS (Bronfman et al. 1996), CH3OH (Green et al. 2012)
o HNC (Whitaker et al. 2017). Los estudios en radio han reportado velocidades radiales
de entre —55 y —71 km s™! (ver Tabla 1.4.1), por lo que RCW 91 probablemente se sittia
en el brazo espiral de Escudo-Centauro (ver Figura 1.1.2). A partir de estos valores de
velocidad radial y asumiendo una curva de rotacion Galactica tradicional (Brand & Blitz
1993), es posible derivar dos soluciones para la distancia heliocéntrica de RCW 91: una
distancia cercana de 3.7 — 4.9 kpc y una distancia lejana de 8.3 — 9.5 kpc, ambas soluciones
en acuerdo con lo encontrado por otros autores (ver Tabla 1.4.1). Otra determinacion de la
distancia fue realizada por Roman-Lopes (2011), quien obtuvo espectroscopia infrarroja de
la fuente puntual al centro de RCW 91B (ver Figura 1.4.1) y calculd dos posibles distancias
segin el tipo espectral de la estrella: 10.5 kpc si su tipo espectral es WN 6h, y 3.4 kpc si
el tipo en realidad es WN 6 (débil). Zarricueta Plaza et al. (2023) sugirieron que la fuente
central de RCW 91B es, en realidad, una estrella de tipo O3 If* candidata a formacion
estelar masiva aislada. La naturaleza de la estrella aislada sera abordada en detalle en la
Secciéon 3.
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Figura 1.4.2: Tmagen compuesta en color del Complejo RCW 91, en donde se muestra el nombre
de las diferentes sub-regiones que podemos encontrar. La imagen fue generada a partir de imagenes
en los filtros Kg (azul), 4.5 um (verde) y 8.0 um (rojo). Los circulos verdes representan las fuentes
estudiadas con espectroscopia infrarroja por Roman-Lopes (2011), con WR 67a ubicdndose al
centro de RCW 91B y WR 67b ubicadéandose al sur de [CPA2006| S89. El circulo cian representa la
estrella supergigante azul MN 18 estudiada por Gvaramadze et al. (2015). El rectangulo de lineas
punteadas blancas, representa el area cubierta en la Figura 1.4.1. Notar la abrupta transicion
de colores rojo-azul desde Lynga 3 hacia abajo, lo cual indica una menor cantidad de polvo
(extinciéon) conforme nos alejamos del plano Galéctico. La imagen se muestra en coordenadas
galécticas, con el norte galactico apuntando hacia arriba y el este galactico hacia la izquierda.



40 CAPITULO 1. INTRODUCCION

Linea v V., AV, Rg d.. d, T, Ref.
(GHz) | (kms™) (kms™") | (kpc) (kpe) (kpe) (K)

H109« 5.0 —56 35 7.4 3.9 11.6 4500 | C87
CS(2-1) 98 —61 3.8 v .. | BY6
HI 14 —61 5.9 4.1 9.1 U12
CO(1-0) 115 —59 5.9 4.0 9.3 | M17
Varias® 90 —61 5.8 4.2 9.0 W17
H109« 5.0 —69 29 .. | W21

Tabla 1.4.1: Estudios en ondas de radio para RCW 91. El valor AV, representa el ancho a
media altura observado en el espectro de la linea. Los valores d. y d; representan, respectivamente,
las distancias cercana y lejana deducidas a partir de la velocidad radial.

Referencias. B96: Bronfman et al. (1996), C87: Caswell & Haynes (1987), M17: Miville-Deschénes
et al. (2017), U12: Urquhart et al. (2012), W17: Whitaker et al. (2017), W21: Wenger et al. (2021)
@ Lineas moleculares de HCO™(1-0), NoH(1-0), y HNC(1-0).

Ademas de la region HII central, a 10’ hacia el sur de RCW 91B se encuentra el ciimulo
abierto Lynga 3 (Lynga 1964). El cimulo ha sido parte de estudios a gran escala de
cimulos abiertos en nuestra Galaxia (ver Tabla 4.1.3), la mayoria de los cuales hace uso
de diferentes bases de datos para calcular las probabilidades de membresia (Ppemb) de
estrellas brillantes en Lynga 3. Estos estudios sitian Lynga 3 a una distancia de ~ 4 — 7
kpc, estando asi en linea con la distancia cercana encontrada para RCW 91. Por otro lado,
en el area delimitada por Lynga 3 se encuentra la estrella MN 18, una estrella supergigante
azul que alberga una prominente nebulosa circunestelar y que aparentemente formaria
parte del cimulo (Gvaramadze et al. 2015). Ademés, Gvaramadze et al. (2015) propusieron
que la estructura tipo arco que se observa en el l6bulo sur-este de MN18, es causado por
una estrella O runaway que también seria parte del cimulo. Por el contrario, Carraro
et al. (2006) sugirieron que Lynga 3 no es un cimulo genuino, sino que se trata de una
alineacion de estrellas brillantes en direccion del brazo de Escudo-Centauro. En cualquier
caso, la naturaleza del cimulo sera abordada en detalle en la Seccion 4.

Otros objetos interesantes en el Complejo RCW 91, incluyen las burbujas infrarrojas
[CPA2006] S89 y [CPA2006] S91 (Churchwell et al. 2006), la estrella Wolf-Rayet WR
67b (Roman-Lopes 2011), o algunos méseres de emision de HoO y OH presentes en los
filamentos de polvo (Caswell et al. 1989), aunque la naturaleza de estos objetos sera
abordada de forma parcial en esta Tesis. En sintesis, el Complejo RCW 91 es un fascinante
laboratorio que alberga multiples fases de formacion estelar y en distintas escalas, desde
nucleos pre-estelares y estrellas aisladas, hasta estrellas masivas evolucionadas y ctimulos
abiertos.

1.5. Objetivos de esta Tesis

Existen dos vias para abordar el tema de la formacién estelar masiva desde un punto de
vista observacional: 1) estudiando la fase més temprana (y embebida) de su formacion, y
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2) estudiando el resultado de la formacion estelar masiva. En este trabajo de Tesis, nos
enfocamos en el punto 2), para lo cual estudiaremos las propiedades de la poblacion
estelar masiva y no masiva en el Complejo RCW 91, con particular énfasis en sus
principales subgrupos: RCW 91B y Lynga 3. El principal objetivo de esta Tesis es vincular
las propiedades observacionales de estrellas masivas en el Complejo RCW 91, con los
mecanismos que permitieron su formacion.

Los objetivos especificos que nos permitiran alcanzar el objetivo principal son los siguientes:

= Caracterizar espectroscopicamente las estrellas masivas de cada subgrupo definido
en el Complejo RCW 91

= Analizar la distribucion espacial y la cinematica de la poblaciéon estelar masiva, para
cada subgrupo en el Complejo RCW 91

= Estudiar el comportamiento de la poblacion estelar joven de masa intermedia y baja,
para cada subgrupo en el Complejo RCW 91

= Determinar la funciéon de masa actual, para cada subgrupo del Complejo RCW 91

= Investigar otros entornos en nuestra Galaxia con caracteristicas similares a los
subgrupos del Complejo RCW 91

Esta Tesis se organiza de la siguiente manera: En el Capitulo 2 se presentan los datos
observacionales del Complejo RCW 91 y la metodologia de analisis. En el Capitulo 3
estudiamos el caso de la estrella Sapaki en RCW 91B y lo situamos en el contexto de la
formacion estelar masiva aislada. En el Capitulo 4 estudiamos el caso del cimulo Lynga 3
y lo situamos en el contexto de la formacion estelar masiva en ctimulos. En el Capitulo 5 se
presentan las conclusiones finales y nuestra perspectiva a futuro sobre esta investigacion.



Capitulo 2
Datos y Metodologia

La Via Lactea y las galaxias del Grupo Local constituyen laboratorios ideales para investigar
la evolucion de estrellas masivas, ya que permiten analizar objetos en distintas etapas
evolutivas y con diferentes metalicidades. Sin embargo, la extinciéon interestelar del disco
Galactico dificulta el estudio de estrellas jovenes y embebidas, especialmente en regiones
densas y distantes. Para superar este desafio, la fotometria infrarroja resulta fundamental,
ya que al trabajar en longitudes de onda mas largas se mitiga el efecto de la extincién,
facilitando la deteccion y caracterizacion de estrellas masivas lejanas. En este trabajo, se
han utilizado datos fotométricos y espectroscopicos que abarcan desde el 6ptico hasta el
infrarrojo, que son esenciales para el analisis de la poblacion estelar en regiones altamente
extintas como el Complejo RCW 91.

En este capitulo se presenta la metodologia empleada para el analisis de la poblacion
estelar del Complejo RCW 91, integrando observaciones fotométricas y astrométricas de
multiples catalogos piblicos, asi como espectroscopia Optica e infrarroja obtenida a través
de diversas campanas observacionales. Se detalla la construccion del catalogo maestro, la
seleccion y reduccion de datos espectroscopicos, y los procedimientos utilizados para la
clasificacion espectral, la determinacion de parametros fundamentales (como temperatura
efectiva, magnitud absoluta y extincion), y el calculo de distancias y velocidades peculiares.
Ademas, se describen los métodos de descontaminacion estadistica de estrellas de campo, el
analisis de perfiles de densidad radial y la estimacién de funciones de masa, estableciendo
asi la metodologia que sustenta los resultados presentados en los capitulos siguientes.

2.1. Fotometria y movimientos propios

La fotometria infrarroja permite mitigar la fuerte extincion del disco Galactico y es esencial
para identificar la poblacién joven embebida en RCW 91. Mediante la construccion de
diagramas color-magnitud y diagramas color-color es posible conocer la naturaleza de las
fuentes que constituyen la region (e.g. Roman-Lopes et al. 2003). Ademas, la comparacion
con campos de control permite evaluar las estrellas contaminantes® y mejorar la seleccion
de fuentes nativas a la region (e.g. Maia et al. 2010). Por otro lado, los movimientos propios
permiten refinar la seleccion de miembros genuinos de un cimulo, asi como detectar

IEstrellas de fondo y estrellas de primer plano
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miembros que hayan sido eyectados del cumulo en el pasado (e.g. Drew et al. 2018).
Ademas, si se conoce la distancia a la agrupacion de estrellas, es posible estudiar su campo
de velocidades y detectar patrones de rotacion, expansion o contraccion (e.g. Kuhn et al.
2019). Esto es importante para comprender mejor las complejas estructuras de velocidad
observadas en lineas moleculares (ondas de radio) de la region, debido a la correlacion que
aparentemente existe entre las estrellas y el gas (Kuhn et al. 2020). La combinaciéon de
fotometria infrarroja y movimientos propios constituye una herramienta poderosa para
estudiar la poblacion estelar en el Complejo RCW 91 (ver Seccion 2.3).

2.1.1. Bases de datos principales

El primer paso, es la construccion de un catalogo depurado del Complejo RCW 91 que
incluya posiciones, fotometria infrarroja, fotometria 6ptica (si existe), movimientos propios,
paralajes, entre otros parametros. En la Tabla 2.1.1 se resumen las caracteristicas de
las bases de datos utilizadas, y los detalles especificos sobre la construccion del catalogo
maestro se presentan en el Apéndice Al. A continuacion, se describen las diversas bases
de datos publicas utilizadas en este trabajo de Tesis:

VVV/VVVX

VISTA Variables in the Via Ldctea (VVV) y su version extendida (VVVX) son censos del
bulbo y disco Galactico sur realizados con el telescopio de 4-m VISTA ubicado en Cerro
Paranal, Chile (Minniti et al. 2010). El principal objetivo de VVV y VVVX es el estudio
de la estructura interna de nuestra Galaxia a través de la distribucion de la poblacion
estelar que forman parte del bulbo y disco. El conjunto de datos de VVV cubre 560 deg?
de cielo e incluye observaciones multiépoca en la banda Kg con una cobertura de 6 anos
(2009 — 2015), asi como también observaciones en dos épocas en las bandas Z, Y, J, H y
Kg. En el caso de VVVX, se extendi6 la cobertura espacial a 1700 deg? en las bandas J,
H 'y Kg, asi como también se amplio la cobertura temporal en 7 anos (2016 — 2023). VVV
y VVVX alcanzan una resoluciéon angular < 1”7, y permiten detectar fuentes que son 3 — 4
mag mas débiles en la banda Kg en comparacion con 2MASS (ver mas abajo), aunque
las estrellas mas brillantes que Kg ~ 12 apareceran saturadas en las imégenes de VVV
y VVVX. Finalmente, gracias a la informacion multiépoca de VVV y VVVX| es posible
trazar los movimientos propios de las estrellas con una precision moderada.

Los datos de VVV/VVVX son los més profundos actualmente disponibles para el Complejo
RCW 91. El set de datos que usaremos sera el catélogo de Alonso-Garcia et al. (2018), que
contiene posiciones y fotometria de PSF en las bandas ZY JH K realizada a partir de
imagenes de VVV. Ademés, recientemente se publico el catdlogo VV'V Infrared Astrometric
Catalog 2 (VIRAC2, Smith et al. 2025), el cual se basa en observaciones de VVV y VVVX
para calcular posiciones, movimientos propios, paralajes, fotometria de PSF en las bandas
ZY JH Kg y fotometria en series de tiempo en la banda Kg. De esta manera, los catalogos
de Alonso-Garcia et al. (2018) y Smith et al. (2025) representan los catélogos iniciales a
partir del cual construir el catalogo maestro del Complejo RCW 91 (ver Apéndice Al).

2MASS

Two Micron All-Sky Survey (2MASS) es un censo de toda la esfera celeste realizado con los
telescopios de 1.3-m ubicados en Mt. Hopkins, Arizona, y Cerro Tololo, Chile (Skrutskie
et al. 2006). El objetivo principal de 2MASS es proporcionar un conjunto de datos uniforme
para estudiar estructuras a gran escala en la Via Lactea y el Universo Local. El conjunto de



44 CAPITULO 2. DATOS Y METODOLOGIA

Catalogo Rango | Resoluciéon | Parametros proporcionados Ref.
(pm) (")
VVVPSF 0.9—-2.2 <1 Posiciones, fotometria Al8
VIRAC2 1.2 - 2.2 <1 Posiciones, fotometria, 25
movimientos propios
2MASS PSC | 1.2-22 2—3 Posiciones, fotometria C03
GLIMPSE 3.2-9.0 2—3 Posiciones, fotometria W08
Posiciones, fotometria,
Gaia DR3 0.4-0.9 ~ 0.4 movimientos propios, G23
paralajes, velocidades radiales
TIC8.2 0.4—-0.6 1-6 Posiciones, fotometria P21
NOMAD 0.4—-0.9 > 1 Posiciones, fotometria 704
UCAC4 0.4—-0.8 1-3 Posiciones, fotometria 713
APASS DR10 | 0.4 —0.8 > 5 Posiciones, fotometria H18
VPHAS+ DR2 | 0.3 -0.8 ~1 Posiciones, fotometria D16
DECaPS DR2 | 0.4 —0.9 ~ 1 Posiciones, fotometria S23
Posiciones, fotometria,
Gaia DR2 0.4—-0.9 ~ 0.4 movimientos propios, G18
paralajes, velocidades radiales
VIRAC1 | 0.9 —2.2 <1 Posiciones, fotometria, S18
movimientos propios
AIIWISE 3.2—24 6—12 Posiciones, fotometria W19

Tabla 2.1.1: Propiedades de las bases de datos piblicas con fotometria, movimientos propios
y otros paradmetros, utilizadas en el desarrollo de esta Tesis. La segunda y la tercera columna
son, respectivamente, el rango espectral cubierto y la resolucion angular de cada catalogo. La
cuarta columna muestra qué pardmetros obtenemos de los catalogos. La quinta columna muestra
la referencia pertinente a cada catélogo.

Referencias. A18: Alonso-Garcia et al. (2018), B18: Gaia Collaboration et al. (2018), CO03:
Skrutskie et al. (2006), D16: Drew et al. (2016), G23: Gaia Collaboration et al. (2023), H18:
Henden et al. (2018), P21: Paegert et al. (2021), S18: Smith et al. (2018), S23: Saydjari et al.
(2023), S25: Smith et al. (2025), W08: Whitney et al. (2008), W19: Wright et al. (2019), Z04:
Zacharias et al. 2004, Z13: Zacharias et al. (2013)
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datos resultante, incluye un catélogo de fuentes puntuales (Point Source Catalog, PSC) con
posiciones y fotometria de PSF en las bandas J, H, y Kg para 4.7 x 10® fuentes en el cielo,
ademas del Extended Source Catalog con 1.6 x 10° fuentes. 2MASS posee una resolucion
angular de ~ 2 — 3", y las magnitudes limites que permiten detectar fuentes puntuales con
un nivel de sefial—ruido (Signal-to-Noise, S/N) de 10 corresponden a J = 15.8, H = 15.1,
y Kg = 14.3 mag.

Para las estrellas saturadas en VVV /VVVX| utilizaremos la fotometria del catalogo PSC
de 2MASS, en donde las magnitudes en las bandas JH K¢ seran convertidas al sistema
fotométrico de VISTA con las transformaciones de color de Soto et al. (2013).

GLIMPSE

Galactic Legacy Infrared Mid-Plane Survey Extraordinaire (GLIMPSE) es una serie de
censos realizado con el telescopio espacial Spitzer (Churchwell et al. 2009). El objetivo
principal es cartografiar la estructura del bulbo y disco Galéctico en el infrarrojo medio,
en bandas centradas en 3.6, 4.5, 5.8 y 8.0 pum, y con una resolucion angular tipica de ~ 2"
(similar a 2MASS). GLIMPSE360 (Whitney et al. 2008) y Deep GLIMPSE (Whitney
et al. 2011) constituyen las fases mas extensas y profundas del proyecto, respectivamente.
GLIMPSE360 cubre todo el plano Galactico, se extiende hasta latitudes |b| < 3° e incluye
observaciones en las cuatro bandas mencionadas. En cambio, Deep GLIMPSE se enfoca en
areas seleccionadas con observaciones ~ 1.5 mag méas profundas y solamente en las bandas
3.6 y 4.5 pum. El conjunto de datos de GLIMPSE generalmente se separa en dos grupos:
Archivo y Catéalogo. El primero es mas completo pero menos confiable, mientras que el
segundo es altamente confiable (fuentes con mayor S/N, menos detecciones espurias y
menos fuentes mezcladas). En el caso del Catélogo GLIMPSE360, las magnitudes limites
en las bandas 3.6 pm y 4.5 um son, respectivamente, 16.5 y 15.9 mag.

Por un lado, utilizaremos el Catalogo GLIMPSES360, el cual incluye fotometria para un
18.3 % de las fuentes detectadas con los catalogos de VVV /VVVX. Ademés, utilizaremos
el Archivo Deep GLIMPSE y el Catalogo Deep GLIMPSE, los cuales incluyen fotometria

para un 18 % (Archivo) y 9% (Catalogo) del total de fuentes detectadas con VVV/VVVX.
Luego, se realiza un cruce entre estos catalogos, y los de VISTA y 2MASS.

Gaia

Gaia es una mision de la European Space Agency (ESA) dedicada a cartografiar toda
la esfera celeste con una precision sin precedentes en astrometria y fotometria (Gaia
Collaboration et al. 2016). La principal motivacion de Gaia es crear un mapa tridimensional
de la Via Lactea, para asi revelar detalles sobre su formacion y evoluciéon. La duraciéon
de la mision se ha ampliado varias veces, lo que ha llevado actualmente al lanzamiento
del Data Release 3 (DR3, Gaia Collaboration et al. 2023), el cual se basa en 34 meses de
observacion para obtener posiciones, paralajes, movimientos propios y fotometria en las
bandas G (0.62 um), Gpp (0.51 ym) y Ggp (0.78 um) para 1.5 x 10° fuentes en el cielo.
Ademés, el set de datos incluye velocidades radiales para 3.3 x 107 fuentes, espectros de
alta resolucion para 10° fuentes, y espectros de baja resoluciéon para 2.2 x 10® fuentes.
Gaia DR3 alcanza una resolucion angular tipica de ~ 0.8 — 1.0” y la magnitud limite del
catalogo principal es G = 21.5 mag.

El catalogo principal de Gaia DR3, provee fotometria en las tres bandas (G, Ggpp y Grp)
para un 18 % del total de fuentes detectadas con VVV/VVVX. El porcentaje baja a 16 %
si consideramos fuentes que tengan movimientos propios catalogados, y baja a 12 % para
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fuentes con movimientos propios moderadamente precisos. Ademas, se ha realizado la
correccion del punto cero de la paralaje y de su incertidumbre siguiendo la receta de
Maiz Apellaniz (2022). Finalmente, se ha hecho un cruce con el catalogo de distancias
heliocéntricas de Bailer-Jones et al. (2021), y con el catdlogo maestro en el infrarrojo.

2.1.2. Bases de datos adicionales

Si bien, la fotometria infrarroja es fundamental para el estudio de regiones extintas, la
mayoria de estrellas observadas con espectroscopia (ver Seccion 2.2) disponen de fotometria
optica. Por ende, exploraremos bases de datos con fotometria 6ptica disponible en el
Complejo RCW 91. También incluiremos dos bases de datos con fotometria infrarroja
(VIRAC1 y AIIWISE), que permiten complementar la informacion de las bases de datos
principales.

- TIC8.2: El TESS Input Catalog (TIC, Stassun et al. 2019) es un catalogo desarrollado
como recurso fundamental para la mision Transiting Fxoplanet Survey Satellite
(TESS) e integra diversos catélogos fotométricos (Gaia DR2, 2MASS PSC, AIIWISE,
APASS DR4, UCAC4) para 1.73 x 10? fuentes. La version 8.2 (TIC8.2, Paegert et al.
2021) elimina ~ 3.4 x 107 artefactos de deteccion de la tltima version.

- NOMAD: El Naval Observatory Merged Astrometric Dataset (NOMAD, Zacharias
et al. 2004) es un conjunto de datos astrométricos y fotométricos, compilado a partir
de las mediciones mas precisas de Hipparcos, Tycho-2, YB6, UCAC2 y USNO-B1.0,
para 1.05 x 10° fuentes.

- UCAC4: El US Naval Observatory CCD Astrograph Catalog (UCAC, Zacharias et al.
1997) es un catalogo de astrometria generado a partir de observaciones terrestres en
los anos 1998 — 2004, y la combinaciéon de estas observaciones con varios catalogos
publicos. La version 4 (UCAC4, Zacharias et al. 2013) mejora la precision de la
astrometria e incluye fotometria en las bandas B, V, g, r, e i, para 1.13 x 10® fuentes.

- APASS DR10: El AAVSO Photometric All-Sky Survey (APASS, Henden et al.
2009) es un censo de todo el cielo que incluye fotometria de apertura y multiépoca
en las bandas B, V, ¢/, ', i’ y Z. El Data Release 10 (APASS DR10, Henden et al.
2018) hace un reprocesamiento de las imégenes para reducir los errores sistematicos
de fuentes con V' < 14 mag.

- VPHAS+ DR2: El VST Photometric Hx Survey of the Southern Galactic Plane
and Bulge (VPHAS+, Drew et al. 2014) es un censo de la Via Lactea en el hemisferio
sur, y trae un catilogo con fotometria en las bandas u, ¢, r, i y Ha, con una
resolucion de ~ 1”7 para 3.19 x 10® fuentes. El Data Release 22 (VPHAS+ DR2,
Drew et al. 2016) cubre 21 meses de observacion para proporcionar fotometria de
PSF en las bandas mencionadas.

- DECaPS2: El Dark Energy Camera Plane Survey (DECaPS, Schlafly et al. 2018)
es un sondeo terrestre del plano Galactico, disenado para obtener fotometria de PSF
en las bandas g, r, i, z e Y, con una resolucion de ~ 1”. La segunda version del

2En Abril del 2025, se liber6 el catalogo VPHAS+ DR3 (Drew et al. 2025) con fotometria 6ptica para
~ 6 x 108 fuentes. Debido a que es fotometria de apertura, no utilizaremos esta base de datos.
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censo (DECaPS2, Saydjari et al. 2023) extiende la cobertura espacial y mejora la
precision de la fotometria para 3.32 x 10° fuentes.

- Gaia DR2: El Gaia Data Release 2 (Gaia DR2, Gaia Collaboration et al. 2018)
se basa en 22 meses de observacion, para traer fotometria movimientos propios,
paralajes, velocidades radiales y fotometria en las bandas G, Ggp v Ggrp, para
1.3 x 10? fuentes en el cielo. A pesar de tener una calidad menor a Gaia DR3, permite
detectar algunas irregularidades en los parametros, como la anomalia del movimiento

propio (Dodd et al. 2024).

- VIRACT1: El VVV Infrared Astrometric Catalogue 1 (VIRACI, Smith et al. 2018)
fue la primera version del catalogo de movimientos propios con datos de VISTA.
A pesar de que el catélogo es de menor calidad por tener una menor cobertura
temporal e incluir fotometria de apertura, VIRACI fue usado en primera instancia
para estudiar los movimientos propios en RCW 91 (antes de la publicacion de
VIRAC?2). Por ende, evaluaremos como mejoran las conclusiones utilizando VIRAC2,
en comparacion con los datos de VIRACI.

- AIWISE: El programa AIIWISE combina diversas fases de la exitosa mision
Wide-field Infrared Survey Explorer (WISE, Wright et al. 2010a), para mejorar
la sensibilidad en la deteccion de fuentes en toda la esfera celeste. El catalogo de
fuentes de AIIWISE (Wright et al. 2019) incluye fotometria de PSF en las bandas
3.4, 4.6, 12 y 22 um, con una resolucién de ~ 6” para 7.47 x 10® fuentes el cielo. Si
bien Spitzer contiene datos con mayor resolucion, WISE extiende la cobertura hasta
22 pm para las fuentes més brillantes en el Complejo RCW 91.

Como resultado, se obtuvo un catalogo maestro con 1.17 x 10° fuentes en el Complejo
RCW 91, de las cuales un ~ 15 — 20 % posee una contraparte con fotometria éptica y
movimientos propios confiables (con errores o, / 11 < 0.2).

2.2. Espectroscopia

La espectroscopia es clave para determinar el tipo espectral y derivar los parametros
fundamentales de las estrellas. Si bien la espectroscopia infrarroja es recomendada debido
a la extincion interestelar, la espectroscopia Optica es mas precisa a la hora de clasificar la
estrella. A través de la medida de anchos equivalentes (Equivalenth Width, EW) de las
lineas fotosféricas, se puede determinar el tipo espectral y clases de luminosidad de las
estrellas (e.g. Martins 2018). Luego, se pueden estimar los parametros fundamentales a
través de la comparacion con modelos empiricos y sintéticos (e.g. Wegner 2014). Ademés,
podemos estimar la velocidad radial de las estrellas y combinar esta informaciéon con los
movimientos propios, para derivar la cinematica 3D de las fuentes (e.g. Roman-Zuniga
et al. 2019). La adiciéon de espectroscopia a nuestro andlisis, permite caracterizar tanto las
fuentes nativas del Complejo RCW 91, como también el comportamiento de las estrellas
contaminantes (ver Seccion 2.3).

2.2.1. Campanas observacionales y selecciéon de la muestra

Se realizaron campanas observacionales entre los anos 2021 y 2024 para obtener
espectroscopia Optica e infrarroja de fuentes en el Complejo RCW 91. Dado que las
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observaciones se realizaron conforme se desarrollaba la Tesis, los criterios de selecciéon de
fuentes fueron cambiando en cada época (ver mas abajo). En la Tabla 2.2.1 se presenta un
resumen con las campanas realizadas. Los detalles especificos de las fuentes observadas se
presentan en la Tabla D.1.

Instrumento | Rango R Obs. ID Fecha Nruentes
(pm)
0.4—0.6 | 1800 Ing.! 19/04/2021 2
0.4—0.6 | 1425 Ing.! 02/06/2021 8
LDSS 0.4—0.6 | 1425 Ing.! 25/07/2021 2
0.4—0.6 | 1425 Ing.! 20-22/05/2022 7
0.4—0.6 | 1425 Ing.! 11-12/06,/2022 5)
IMACS 0.4—0.6 | 1800 Ing.! 26/02/2021 1
0.4 —0.6 | 1800 Ing.! 17/04,/2022 1
0.4—-0.9 | 4100 Ing.! 15/04/2022 2
MagE
0.4—0.9 | 4100 | Q4FEM5BG 31/07/2022 1
1.0 — 2.4 | 3500 | 23A-957848 | 03-04/05/2023 78
TSpec 1.0 — 2.4 | 3500 | 24A-527072 | 18-19/06,/2024 35
1.0 — 2.4 | 3500 | 24A-527072 19/07/2024 26
FIRE 0.8 —2.4 | 4000 | I4T024LE 30/05/2023 8

Tabla 2.2.1: Datos espectrales utilizados en esta Tesis. La primera columna muestra el nombre
del espectrografo. La segunda y tercera columna son, respectivamente, el rango espectral cubierto
y el poder resolutivo (R) del espectrografo. La cuarta y quinta columna muestran, respectivamente
el ID del programa y la fecha de la observacion. La sexta columna muestra el niimero de fuentes
observada en el area del Complejo RCW 91.

I Datos obtenidos por el Dr. David Sanmartim durante noches de ingenierfa, pero que
lamentablemente no estan disponibles piiblicamente.

A continuacion, se describen brevemente las observaciones y los criterios de seleccion de la
muestra, ordenados de forma cronolégica:

26,/02/2021 — IMACS

En esta campana, se observd Sapaki para intentar confirmar su tipo espectral utilizando el
rango Optico. Lamentablemente, la S/N en la region 0.40—0.45 pm no fue lo suficientemente
alta como para clasificarla adecuadamente.

19/04/2021 — LDSS

En esta campana, nuevamente se observd Sapaki en el rango 6ptico, pero con otro
instrumento y un mayor tiempo de exposicion. Si bien la S/N en el rango 0.40 — 0.45
pm aumentd, no permitia una clasificacion precisa, mas alla de saber que es de tipo O4 o
mas temprana. La segunda fuente observada es una estrella que cay6 en la rendija y cuyo
espectro también se pudo extraer, confirmando que es una estrella tardia.

02/06,/2021 — LDSS
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En esta campana, se observaron fuentes de Lynga 3 en el rango 6ptico. Para seleccionar
las fuentes, se definié un area circular de radio 5" centrada en las coordenadas de Lynga 3
(ver Tabla 4.1.3). Luego, seleccionamos aquellas fuentes que presenten magnitudes en el
rango 7.0 < H < 12.15 con errores oy < 0.1, un rango de colores 0.3 < (J — Kg) < 1.65
y un cociente de colores 1.2 < (J — H)/(H — Kg) < 2.65 (Roman-Lopes et al. 2016).
Ademas, los movimientos propios de Gaia DR2 muestran una distribuciéon con un centro
aproximado en (igra, Upec) ~ (—4.9,—3.6) mas yr~!, por lo que seleccionamos fuentes con
—5.15 < piga < —4.65y —3.95 < Upec < —3.35 mas yr—!. Al final, se eligen las fuentes
més brillantes, con magnitudes V' < 15 mag, obteniendo asi una muestra de 12 estrellas.
Al final, se logroé observar 7 estrellas de la muestra, méas una adicional que cay6 en la
rendija de una de las observaciones.

25/07/2021 — LDSS

En esta campana, se observaron més fuentes de Lynga 3 en el rango 6ptico. Los criterios
de seleccién son los mismos de la campana anterior, aunque en este caso se observaron
solamente 2 fuentes nuevas.

15/04/2022 — MagE

En esta campana, se observo nuevamente Sapaki y una fuente de Lynga 3 en el rango
6ptico, ahora con un espectrografo de mayor poder resolutivo y mayor tiempo de exposicion.
En efecto, la mayor calidad de los datos en este caso, nos permitié refinar la clasificacion
espectral de ambas fuentes.

17/04/2022 — IMACS
En esta campana, nuevamente se observo Sapaki en el 6ptico, pero con un tiempo de
exposicion ligeramente mayor. Desafortunadamente, la calidad de los datos no es suficiente
para clasificar la estrella.

20-22/05/2022 — LDSS

En esta campana, se observaron fuentes de Lynga 3 y también Sapaki en el 6ptico. Para
seleccionar fuentes adicionales, se siguieron los mismos criterios que los empleados en
la campana del 02/06,/2021, solo que esta vez se aument6 el radio de busqueda a 7'y
se relajo la magnitud visual hasta V' < 15.5 mag, obteniendo asi una muestra de 92
fuentes de las cuales ya habiamos observado 9 en las campanas anteriores. Al final, se
observaron 2 fuentes nuevas, mas una fuente adicional que cay6 en la rendija de una de
las observaciones. Ademaés, se observaron 3 fuentes que ya habian sido observadas en la
campana del 02/06/2021, pero con un mayor tiempo de exposicién para refinar /confirmar
su tipo espectral.

11-12/06/2022 — LDSS

En esta campana, se observaron mas fuentes de Lynga 3 en el 6ptico. Los criterios de
seleccion son los mismos de la campana anterior, aunque en este caso se observaron 4
fuentes nuevas y una fuente que ya habia sido observada en la campana del 02/06,/2021.

31/07/2022 — MagE

En esta campana, se observd Sapaki en el rango 6ptico. En este caso, dedicamos todo
el tiempo de observacion (~ 5 hrs) a una sola estrella, con el objetivo de “recolectar” la
mayor cantidad de fotones posibles. Esta observacion es clave, pues permitié clasificar la
estrella de forma precisa, ademés de determinar otros parametros clave como su velocidad
radial.
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03-04/05/2023 — TSpec

En esta campana, se observaron fuentes distribuidas en varias zonas del Complejo RCW
91 (RCW 91B y [CPA2006] S89/S91), ahora en el infrarrojo cercano. Para seleccionar
fuentes en RCW 91B, se definié un area circular de radio 3’ centrada en las coordenadas
de Sapaki. Ademas, utilizando como referencia la fotometria de Sapaki (K¢ = 8.8 y
(J — Kg) = 1.0), seleccionamos fuentes que presenten magnitudes 8 < Kg < 14 y colores
0.3 < (J — Kg) < 2.0. Al final, se obtuvo una muestra de ~ 360 fuentes, de las cuales se
observaron 64 fuentes en RCW 91B, de las cuales 2 ya fueron observadas en la campana del
19/04/2021 (Sapaki y otra fuente). Por otra parte, se observaron 8 fuentes en [CPA2006]
S89, v 6 fuentes en [CPA2006] S91. En estos casos, no hay un criterio de seleccion formal
y nos limitamos a observar las estrellas mas brillantes en el infrarrojo (magnitudes Kg, y
magnitudes en 3.6 y 4.5 pm).

30/05/2023 — FIRE

En esta campana, se observaron fuentes alrededor de RCW 91B en el infrarrojo cercano.
En este caso, los criterios de seleccion son los mismos que la campana anterior, pero se
extendi6 el radio de busqueda a 10". Al final, se logroé observar 7 fuentes nuevas, mas
una fuente ya observada en la campana del 20-22/05/2022 (fuente 462 en la Tabla D.1)
para usar como espectro de referencia. Finalmente, se obtuvieron espectros de estrellas
tempranas con tipo espectral conocido en NGC 3603 y Trumpler 14, para ser utilizados
como espectros de referencia en nuestro analisis (ver Apéndice A3).

18-19/06/2024 — TSpec

En esta campana, se observaron fuentes en RCW 91 y Lynga 3, en el infrarrojo cercano. En
este caso, utilizamos criterios de seleccion mas refinados que los anteriores. Para seleccionar
las fuentes, definimos un érea circular de radio 7' centrada en Sapaki, y luego elegimos
las fuentes que presenten magnitudes 11 < Kg < 14 y colores 0.6 < (J — Ks) < 1.0.
Ademas, seleccionamos fuentes que presenten movimientos propios de Gaia DR3 en el rango
—5.3 < jiga < —4.8y —3.9 < fipec < —3.3 mas yr~!. Al final, se observaron 8 fuentes que
cumplian estos criterios. También, se observaron 10 fuentes adicionales con magnitudes y
colores tipicos de gigantes/supergigantes rojas. Por otra parte, se definieron los mismos
criterios para Lynga 3, y se logro observar 6 fuentes nuevas que cumplian los criterios, mas
una adicional que mostraba un movimiento propio muy diferente (i.e. runaway). En el area
de Lynga 3, también observamos 3 fuentes que ya habiamos observado con espectroscopia
Optica, ademés de 10 fuentes con magnitudes y colores tipicos de gigante/supergigantes
rojas.

19/07/2024 — TSpec

En esta campana, nuevamente se observaron fuentes en RCW 91 y Lynga 3, para las cuales
se aplicaron los mismos criterios que la campana anterior. Restricciones técnicas durante
la campana limitaron la observacion de fuentes a aquellas relativamente brillantes. En el
caso de RCW 91B, se observo 1 fuente nueva que presenta un valor de pipe. ligeramente
fuera del rango definido en el criterio de selecciéon, ademas de 3 fuentes que ya habiamos
observado en la campana del 03-04/05/2023 pero con un mayor tiempo de exposicion, y 8
fuentes con colores tipicos de gigantes/supergigantes rojas. En el caso de Lynga 3, no se
observaron fuentes que cumplieran los criterios, sino que se observaron 9 fuentes con colores
tipicos de gigantes/supergigantes rojas. También observamos 5 fuentes fuera de los limites
definidos para cada grupo, en donde 4 fuentes son posiblemente gigantes/supergigantes
rojas y la restante es una estrella con tipo espectral conocido. Finalmente, cabe senalar
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que obtuvimos espectros de estrellas tempranas con velocidad radial conocida en NGC
6231, para ser usados como espectros de referencia en nuestro analisis (ver Apéndice A3).

2.2.2. Reduccién y extraccion de los datos

El proceso de reducciéon y extraccion de los datos espectrales depende del instrumento
utilizado y del rango espectral cubierto, aunque sigue un procedimiento estandar que
se bosqueja en la Figura 2.2.1. El resultado de la extraccion, son espectros 1D de las
fuentes, en donde el eje X muestra la longitud de onda (en A) y el eje Y muestra el flujo
normalizado (en unidades arbitrarias). Los detalles del proceso de reduccion y extraccion
de los datos de cada instrumento se presentan en el Apéndice A2.

2.2.3. Bases de datos adicionales

Se realiz6 una busqueda de datos espectrales en las bases de datos NOIRLab Astro Data
Archive3, ESO Archive Science Portal*, y MAST Portal®. En las primeras dos bases de
datos hay espectroscopia disponible para fuentes en el Complejo RCW 91, mientras que
en la tltima base no existen datos espectrales para esta region.

A continuacion, se hace un estudio de la espectroscopia disponible en estas bases de datos
y se discute brevemente su pertinencia para este trabajo de Tesis.

NOIRLAB Astro Data Archive

En esta base de datos, existe espectroscopia Optica e infrarroja para diversas fuentes en
el Complejo RCW 91 en los espectrografos Goodman y OSIRIS del telescopio SOAR (el
primero esta operativo, el segundo ya esta descontinuado).

Hay espectros 6pticos tomados con Goodman (ID Prog. soar®) en las fechas 09/03/2015 y
29/03/2015. Entre ambas fechas, se observaron 4 fuentes en el Complejo RCW 91: Sapaki,
304, WR 67-3 y SC3 (ver Tabla D.1). Para Sapaki y 304, utilizaremos los espectros de
Goodman para medir sus velocidades radiales y comparar con los valores obtenidos en
otras épocas. El objeto WR 67-3 es una estrella catalogada con el tipo WN 10 cuya
distancia se ha estimado en 23 kpc (Rate & Crowther 2020), asi que anadiremos este
objeto a la muestra por su naturaleza masiva (y lo re-clasificamos). El objeto SC3 no
esta catalogado en la literatura, pero como veremos més adelante es una estrella de tipo
B-temprano ubicada a una distancia 23 kpc, por lo que también sera anadida a la muestra.
La reduccion y extraccion de los datos de Goodman es virtualmente el mismo que el
procedimiento seguido con LDSS (ver Apéndice A2.1).

En este caso, se descargan, reducen y extraen los espectros de Goodman de las fuentes
Sapaki, 304, WR 67-3 y SC3, de las campanas 09/03/2015 y 29/03/2015. Los datos de
OSIRIS no seran utilizados en este trabajo de Tesis, puesto que su uso no impacta en las
conclusiones de esta tesis.

ESO Archive Science Portal
En esta base de datos, existe espectroscopia Optica e infrarroja con los espectrografos

3https://astroarchive.noirlab.edu/portal /search

4https://archive.eso.org /scienceportal /home

Shttps://mast.stsci.edu/portal /Mashup /Clients,/Mast /Portal.html

Los datos no tienen un ID Prog. asociado, asi que probablemente fueron obtenidos en noches de ingenieria


https://astroarchive.noirlab.edu/portal/search/
https://archive.eso.org/scienceportal/home
https://mast.stsci.edu/portal/Mashup/Clients/Mast/Portal.html
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Figura 2.2.1: Esquema del proceso de reducciéon y extraccion de datos espectrales. En el
Apéndice A2, se presentan los detalles concernientes a cada espectrografo utilizado.
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FEROS, ESPRESSO y XSHOOTER, para un nimero acotado de fuentes en el Complejo
RCW 91.

Después de una exhaustiva revision de la espectroscopia éptica disponible, determinamos
que estos datos no impactan significativamente las conclusiones de esta Tesis, por lo que
ninguno de los espectros disponibles en esta base de datos sera utilizado en este trabajo
de Tesis.

2.3. Metodologia de analisis

2.3.1. Clasificacién espectral

El espectro estelar se forma en las capas superiores de una estrella (mayormente en la
fotosfera) y sus caracteristicas determinan la naturaleza de la estrella observada. La
clasificacion espectral estelar esta cimentada sobre el proceso MK (Morgan et al. 1943,
Morgan & Keenan 1973), el cual introduce un sistema de clasificacion bidimensional
(temperatura y luminosidad) basado en una grilla de espectros estandares que sirve como
marco de referencia. De esta forma, se escoge el espectro estdndar que maéas se parece
al espectro observado, determinando asi su tipo espectral y clase de luminosidad. La
region que optimiza la clasificacion de estrellas tempranas en el sistema MK es la region
azul-violeta del espectro (4000 — 5000 A), debido a que las lineas espectrales responden
muy bien a los cambios de temperatura y luminosidad (Gray & Corbally 2009). Incluso, a
dia de hoy el sistema MK ha sido extendido para incluir la regién del infrarrojo cercano
(e.g. Hanson et al. 2005), aunque la clasificacion de estrellas tempranas en esta region es
menos precisa debido a la menor cantidad de transiciones atémicas ttiles, y también por
la facil generacion de lineas de emision debido a efectos no-LTE (Przybilla 2010). En la
Tabla 2.3.1 se resumen los tipos espectrales estelares segtn el sistema de clasificacion MK.

La clasificacion espectral de las fuentes observadas es el primer paso de nuestro anélisis.
En la Figura 2.3.1 se presenta la distribucion de tipos espectrales determinados para las
fuentes observadas en el Complejo RCW 91, en el Apéndice B1 se describe el método
de clasificacion para cada fuente, y en la Tabla D.2 se detalla la clasificaciéon final. A
continuacion, se describen las librerias espectrales utilizadas.

Librerias espectrales

Para las estrellas de tipo O con espectroscopia éptica, se utilizaron los espectros disponibles
en la base de datos Galactic O-type Star Catalog (GOSC”, Maiz Apellaniz et al. 2013). Para
las estrellas de tipo B con espectroscopia 6ptica, se utilizaron los espectros disponibles en
la base de datos del projecto IACOB (Astro+8%, Negueruela et al. 2024). Dado que el poder
resolutivo de los espectros en GOSC es R ~ 2500 y que la de los espectros en Astro+ es
R ~ 4000, éstos seran degradados a la resolucion de LDSS y IMACS segun corresponda (ver
Tabla 2.2.1). Por otra parte, los espectros de MagE son de mayor resolucion (R = 4100),
asi que éstos se degradan a la resolucion de los espectros de GOSC, LDSS o IMACS,
segun corresponda (R = 1425 — 2500). Para degradar los espectros, se adapto la rutina
degrade.py del repositorio’ de Tristan Cantat Gaudin, para que funcione con nuestros

"https://gosc.cab.inta-csic.es
8https:/ /astroplus.ua.es/mkbtypestds
9https://github.com/TristanCantatGaudin /spectroscopy


https://gosc.cab.inta-csic.es/
https://astroplus.ua.es/mkbtypestds/
https://github.com/TristanCantatGaudin/spectroscopy
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Tipo Espectral T [K] Caracteristicas espectrales en la region optica
0 30000 — 50000 He.e IT moderado, He I y H débiles y metales ionizados
(Siy N)
B 10000 — 30000 .He.II nulo,.He I y H moderados-fuertes y metales
ionizados (Si 'y Mg)
He I débil, H muy fuerte-moderado y metales ionizados
A 7500 — 10000 (Ca, Mg, Fe y Ti)
P 6000 — 7500 H d§b.1,l, metales’ ionizados (igual que el tipo A) y
aparicion de moléculas (CH)
H muy débil, metales ionizados y neutros (Ca, Fe, Mg,
G 5300 = 6000 Sry Cr) y moléculas (CH y CN)
H marginal, metales neutros y algunos ionizados (Cr,
K 3800 = 5300 Fe y Sr) y mas moléculas (CH, CN y MgH)
Principalmente metales neutros y moléculas (TiO, Cr,
M 2500 — 3800 Ca, Fe, CaOH, MgH, VO, Ba, CH, entre otros)
L 1300 — 2500 Metales alcah.n(-yis neutrgs (Na, K y Cs), mas moléculas
(H20O) y aparicion de hidruros (FeH, CaH y MgH)
T 600 — 1300 Bandas. .niloleculé}res promlr’le.ntes (CHy y Ho) y
desaparicion de hidruros metélicos.

Tabla 2.3.1: Principales tipos espectrales del sistema MK (Gray & Corbally 2009). Desde
los tipos tempranos (OBA), hasta los tipos més tardios (GKM), representan una secuencia
de la temperatura de las capas superiores de la estrella. Ademas, se incluyen los tipos L y
T, que corresponden a objetos subestelares de masa < 0.08 M, (también conocidas como
enanas marrones).



CAPITULO 2. DATOS Y METODOLOGIA 55

70 - 70

60 -

50

45

40

30 A

T 17

10

0 0
o} B A F G K M otro

Tipo espectral

Figura 2.3.1: Distribucion de tipos espectrales de las fuentes observadas en el Complejo RCW
91. En la categoria otro, se incluye una estrella de tipo WN 10, un YSO y una enana marrén, que
corresponden a las fuentes SC3, T2g y Tla, respectivamente (ver Tabla D.2).

datos espectroscopicos.

Para las estrellas O3—B3 con espectroscopia infrarroja, se utilizé el atlas espectral de
Hanson et al. (2005), cuyos espectros presentan un poder resolutivo R = 8000 en la banda
H vy R = 12000 en la banda Kg, por lo que seran degradados a la resolucion de TSpec y
FIRE segun corresponda (ver Tabla 2.2.1). Ademas, durante las campanas observacionales
del 03/04/2023 y 19/07/2024, se observaron estrellas con tipos espectrales O2—B7 y
velocidad radial conocida (ver Apéndice A3), que ademés fueron obtenidas en condiciones
similares a la de los espectros de ciencia.

Para las estrellas méas tardias (AFGKM) con espectroscopia infrarroja, se utilizaron las
librerias de Wallace & Hinkle (1997), Meyer et al. (1998), y Wallace et al. (2000), que
proveen espectros en las bandas J, H, y Kg, respectivamente, con un poder resolutivo
R = 3000. En este caso, los espectros de TSpec y FIRE se degradan a la resolucion de
estas librerias.

2.3.2. Calibraciones empiricas

Los colores intrinsecos, magnitudes absolutas y temperaturas efectivas de las fuentes
observadas, se pueden estimar a partir de las observaciones y calibraciones empiricas
disponibles en la literatura.

Color intrinseco

Para estrellas de tipo 02—09.7, los colores intrinsecos (B — V'), (V — J)o, (V —H)o y
(V — Kg)o, se obtienen de los valores tabulados en Martins & Plez (2006). Ademas, los
colores intrinsecos infrarrojos (V — L)o y (V' — M)y, se obtienen de los indices tabulados
en Wegner (1994), en donde se realiz6 una interpolacion lineal para estimar los valores de
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estrellas mas tempranas que O5. Vamos a adoptar una incertidumbre interna de £0.05
mag para el color (B —V), y de £0.1 mag para los colores (V — J)o, (V — H)o, (V — Kg)o,
(V. —L)yy (V= M), que corresponde a las incertidumbres reportadas en los ajustes de
Wegner (1994) y Martins & Plez (2006).

Para estrellas de tipo BO—B9, se utilizan los colores intrinsecos (B — V)g, (V — J)o,
(V—-—H)yy (V — Kg)o, tabulados en Wegner (2014). Los colores intrinsecos (V — L)y y
(V — M), se obtienen de los indices tabulados de Wegner (1994). Vamos a adoptar una
incertidumbre interna de £0.05 mag para los colores (B —V)o, (V = L)gy (V — M)o, y
de £0.1 mag para los colores (V — J)o, (V — H)o v (V — Kg)o, que corresponde a las
incertidumbres reportadas en Wegner (1994) y Wegner (2014).

Para las estrellas méas tardias (AO—MS5), los colores intrinsecos (B—V)g, (V —J)o, (V —H)o
y (V — K)o, se obtienen de los valores tabulados en Wegner (2014). Para estrellas de tipo
A0—F9, los colores intrinsecos (V' — L)y y (V' — M)y se obtienen de Ducati et al. (2001),
mientras que para estrellas de tipo GO—M5 se obtienen de Koornneef (1983). Vamos a
adoptar una incertidumbre interna de £0.05 mag para los colores (B — V)q, (V — J)o,
(V—H)o, (V—=EKg)o, (V—=L)y (V— M)y, que representa un valor tipico para este tipo
de estrellas (Koornneef 1983; Wegner 2014).

Magnitud absoluta

Para estrellas de tipo O2—09.7, se obtienen las magnitudes visuales absolutas My de los
valores tabulados en Martins & Plez (2006), y adoptamos una incertidumbre interna de
40.1 mag reportada en dicho estudio.

Para estrellas de tipo BO—B3 y clase I, My se estima a partir de los valores calculados
para estrellas Galacticas similares (Crowther et al. 2006, Lefever et al. 2007). Para estrellas
de tipo BO—B9 y clases II-III-IV, My se obtiene de los valores tabulados en Wegner (2007).
Para estrellas de tipo BO—B9 y clase V, se utilizan los valores de My tabulados en Eker
et al. (2018). Dada la dispersion observada en estrellas de tipo B, vamos a adoptar una
incertidumbre interna de 0.5 mag en My para las estrellas de clase I, de 0.4 mag para
las estrellas de clase II-III, y de +0.2 mag para las estrellas de clase IV-V (ver Lefever
et al. 2007; Wegner 2007; Eker et al. 2018).

Para las estrellas tardias (AO—M5), se utilizan las calibraciones de My presentadas en
Wegner (2007). Vamos a adoptar una incertidumbre interna de +0.8 mag en My para las
estrellas de clase I, de 0.4 mag para las estrellas de clase II-I1I, y de £0.2 mag para las
estrellas de clase IV-V (ver Wegner 2007).

Temperatura efectiva

Para estrellas de tipo O2—04, se calcula el cociente entre el EW de N IV \4058 y N III
A650, el cual presenta una relacion lineal con la temperatura efectiva T.g, aunque para
estrellas supergigantes este valor puede estar sobre-estimado en ~ 1000 K (Roman-Lopes
2024), por lo que sustraemos esta diferencia del valor calculado. Para estrellas de tipo
04—009.7, se utilizan los valores de o tabulados en Martins et al. (2005). Vamos a adoptar
una incertidumbre interna de £3000 K para estrellas de tipo O4 o mas temprana, de
+2000 K para las estrellas en el rango O4—07, y de 1500 K para estrellas O7 o mas
tardias, que corresponde a la dispersion natural de los datos observacionales (ver Martins
et al. 2005).

Para estrellas de tipo BO—B3 y clase I, T se estima a partir de los valores calculados para
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estrellas Galacticas similares (Crowther et al. 2006, Lefever et al. 2007). Para estrellas
de tipo BO—B3 y clases II-1TI-1V, se utilizan los valores tabulados de Nieva (2013). Para
estrellas de tipo B4—B9.5 y clases III-IV-V, se utilizan las calibraciones de Eker et al.
(2018) y Shokry et al. (2022). Vamos a adoptar una incertidumbre interna de £1500 K
para las estrellas de tipo B3 o més temprano, de 1000 K para las estrellas en el rango
B3—BS8, y de 4500 K para estrellas B8 o mas tardias, segin las incertidumbres reportadas
en Crowther et al. (2006), Nieva (2013) y Eker et al. (2018).

Para estrellas de tipo AO—A9 y clase V, T.g se obtiene de las calibraciones de Eker et al.
(2018). Para estrellas de tipo FO—M5 y clase V, Tug se calcula a partir del color intrinseco
de la estrella, segun los valores tabulados en Jian et al. (2017). Para estrellas de tipo
A0—G9 y clase 111, se utilizan las calibraciones de Damiani et al. (2016a). Para estrellas
de tipo KO—Mb5 y clase III, T.g se calcula a partir del color intrinseco, segtun los valores
tabulados en Jian et al. (2017). Para estrellas de tipo KO—Mb5 y clase I, también se calcula
a partir del color intrinseco, segun los valores tabulados en Levesque et al. (2005), y
para estrellas GO—G9 y clase I se complementa con los valores tabulados de Lyubimkov
& Poklad (2014). Vamos a adoptar una incertidumbre interna de +300 K para el tipo
espectral A, £200 K para los tipos FG, y £100 K para los tipos KM, segiin se reporta en
los estudios de Levesque et al. (2005), Lyubimkov & Poklad (2014), Jian et al. (2017), y
Eker et al. (2018).

2.3.3. Extincion en la linea de vision

Para calcular la extincion en la linea de vision, primero se calculan los excesos de color
Eg_ v, Ev_j, Eyv_py By_ks, utilizando la fotometria disponible en el catdlogo maestro y
los colores intrinsecos determinados anteriormente. Después, se determina el parametro de
extincion 6ptica-selectiva Ry, como el promedio de los valores individuales calculados con
las ecuaciones (A3)—(A5) de Fitzpatrick (1999). Finalmente, se calcula la extincion optica
total Ay a partir de la Ecuacion 2.3.1. También se calcula la extinciéon en el infrarrojo
cercano (A, Ay y Ak,) utilizando los excesos de color calculados al principio. Los errores
en cada calculo se propagan de forma cuadréatica.

AV = EBfV : RV (231)

El valor de Eg_y depende de la fotometria B y V' utilizada, el cual impacta en el resultado
obtenido de Ry y Ay (ver Apéndice B2.1). Por ende, el calculo de Ry y Ay se realizd
8 veces, en donde se fueron modificando las magnitudes B y V segun su catalogo de
origen. De esta forma, el valor final de Ry y Ay, se determin6 con un algoritmo iterativo
que calcula la media ponderada por el error de los 1—8 valores individuales, eliminando
valores que estén alejados més de 40 de la media, y repitiendo el proceso hasta que el
valor converja.

La fotometria en las bandas J, H y Kg esta disponible en el sistema fotométrico de 2MASS
para todas las fuentes observadas, mientras que la fotometria en las bandas B y V' no esta
disponible para las estrellas mas débiles observadas, por ende en estos casos se realizan
transformaciones de color a partir de otros sistemas fotométricos (e.g. DECaPS, Gaia DR3,
VPHAS). Las formas de obtener las magnitudes B y V se describe a continuacion.
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- NOMAD: Las magnitudes B y V' que provee este catalogo, se derivan a partir de la

fotometria disponible en otros catalogos. Para las estrellas en el Complejo RCW 91,
la fotometria puede ser importada del catalogo USNO-B1.0 (Monet & USNO-B Team
2002), importada de YB6 (USNO, no publicado) o calculada de los pasabandas de
Tycho-2 (Hog et al. 2000). Dado que estos catalogos incluyen fotometria de apertura,
los valores de Ry calculados con NOMAD tienden a diferir de los obtenidos con
otras fuentes (ver Apéndice B2.1). En cualquier caso, si son valores atipicos seran
eliminados del célculo final de Ry, .

TICS8.2: Las magnitudes B y V' de este catdlogo, también se obtiene a partir de la
fotometria de otros catalogos. Para las estrellas del Complejo RCW 91, la magnitud
B puede ser importada del catalogo APASS DR9 (Henden et al. 2016), importada
USNO-A2.0 (Monet et al. 1998) o calculada a partir de los pasabandas de Tycho-2
(Hpg et al. 2000). En cambio, la magnitud V' puede ser importada de APASS DR,
importada de UCAC4, o calculada a partir de los pasabandas de Tycho-2, Gaia DR2
e Hipparcos (Perryman et al. 1997).

UCAC4: Las magnitudes B y V' de este catalogo, son importadas directamente del
catalogo APASS DR6 (Welch 2013).

APASS DR10: Las magnitudes B y V de este catilogo, provienen de observaciones
CCD realizadas especificamente para este censo.

Gaia DR3: Las magnitudes V' se calculan a partir de las transformaciones de color
disponibles en la documentacion oficial de Gaia DR3', teniendo en cuenta el rango
de aplicabilidad —0.5 < (Gp, — Ggp) < 5.0. Ademaés, las magnitudes B se calculan
con transformaciones de color también disponibles la documentacion oficial, siguiendo
el rango de aplicabilidad —0.4 < (B —V) < 3.3,y (B — V) > 1.3 para estrellas
gigantes de tipo M.

Gaia DR2: Las magnitudes V' se calculan a partir de las transformaciones de color
disponibles en la documentacion oficial de Gaia DR2'!, teniendo en cuenta el rango
de validez —0.5 < (Gp, — Grp) < 2.75. De igual forma, las magnitudes B se calculan
con transformaciones de color disponibles en la documentacion oficial, siguiendo el
rango de validez —0.3 < (B —V) < 2.4.

VPHAS-+ DR2: Dado que la fotometria de VPHAS+ esta validada en el sistema
fotométrico de Sloan Digital Sky Survey (SDSS), las magnitudes B y V se calculan a
partir de las transformaciones de color de Jordi et al. (2006). En particular, utilizamos
las transformaciones dependientes de la metalicidad (Tabla 4 de Jordi et al. 2006),
para lo cual se supondra que las estrellas observadas son de poblacion tipo I (ricas
en metales). Ademés, se utilizan las relaciones para B y V' que requieren el color
(g — 1), que esta disponible para la mayoria de estrellas observadas.

DECaPS DR2: Dado que la fotometria de DECaPS también esté calibrada en el
sistema de SDSS, para calcular las magnitudes B y V' se sigue el mismo procedimiento
que para VPHAS+ DR2.

Los resultados obtenidos se presentan en la Tabla D.2. En el Apéndice B2.2 se presenta un

10Relaciones de Gaia DR3 con otros sistemas fotométricos (Tabla 5.7)

HRelaciones de Gaia DR2 con otros sistemas fotométricos (Tabla 5.8)


https://gea.esac.esa.int/archive/documentation/GEDR3/Data_processing/chap_cu5pho/cu5pho_sec_photSystem/cu5pho_ssec_photRelations.html
https://gea.esac.esa.int/archive/documentation/GDR2/Data_processing/chap_cu5pho/sec_cu5pho_calibr/ssec_cu5pho_PhotTransf.html
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método alternativo para estimar los valores de Eg_y y Ay, a partir del EW de las bandas
interestelares difusas (Diffuse Interstellar Bands, DIBs).

2.3.4. Distancia heliocéntrica

Para calcular la distancia heliocéntrica de las fuentes observadas, se adoptan 3 enfoques
complementarios. Dos enfoques utilizan la ecuacion del médulo de distancia, mientras que
el tercero utiliza los paralajes de Gaia. Los enfoques adoptados se presentan a continuacion.

Moébdulo de distancia 6ptico

La distancia heliocéntrica se puede estimar a partir de la ecuacion del médulo de distancia,
si se conoce de antemano la magnitud absoluta y la extincion de las fuentes observadas.
En el rango 6ptico del espectro, el médulo de distancia se define como:

vV — MV = 510g(d) -5+ AV (232)

En este caso, los valores de la distancia se calcularon en conjunto con la extincién, por lo
que d y Ay dependeran de la magnitud V' utilizada. Después, el valor final de la distancia
d se calcula con el mismo algoritmo iterativo de Ry y Ay.

Moédulo de distancia infrarrojo

El modulo de distancia requiere conocer la extinciéon en la linea de visiéon de antemano.
No obstante, en el infrarrojo medio la extinciéon disminuye hasta en un factor ~ 40 en la
region alrededor de 5 um (banda M, Rieke & Lebofsky 1985). Por ende, vamos a suponer
que la extincion en este rango es Ay g,m ~ 0, aunque advertimos que las distancias pueden
ser sobrestimadas en ~ 7 — 10 % (segun la extincion de cada fuente). Luego, la ecuacion
del modulo de distancia en el infrarrojo se define como:

Ma.gpm — Magum = dlog(d) — 5 (2.3.3)

En este caso, se calculan las magnitudes absolutas My g, a partir de la magnitud absoluta
My y el exceso de color (V' — M)y. Para la magnitud my.s,m, se utilizan las magnitudes
infrarrojas de los catalogos GLIMPSE360 (12, ~ 4.5 ym) y AIWISE (W2, ~ 4.5 um),
convertidas a la magnitud en la banda M. Para la conversion, se asume que el infrarrojo
medio la mayoria de estrellas se comportan aproximadamente como cuerpo negro, de
forma que podemos aplicar una transformacion del estilo Am = m; + ¢;, en donde m; es
la magnitud 72 o W2, y ¢; un factor de correccion para cada magnitud (c;o =~ 0.11 mag
y cw2 ~ 0.09 mag). Luego, se calcula dyg,m como la media ponderada entre los valores
individuales, siempre que exista fotometria en ambas bandas. Es importante senalar que si
se considera Ay g,m,m > 0, entonces para una extinciéon de Ay = 10 mag la distancia puede
ser sobrestimada en un ~ 10 %.

Paralajes de Gaia
Gracias a la precision de los catélogos de Gaia, es posible calcular la distancia heliocéntrica
por medio de la paralaje. La expresion que relaciona la distancia y la paralaje es la
siguiente:

d=1/w. (2.3.4)

En donde w. = w — Zpgr3 es la paralaje corregida, w es la paralaje publicada, y Zprs es el
punto cero de la paralaje calculada con la receta de Maiz Apellaniz (2022). Ademas, dado
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que la incertidumbre de la paralaje esta subestimada, se calcula la incertidumbre externa
Oext, la cual puede ser hasta un factor 3 veces mayor que la incertidumbre publicada en
Gaia DR3.

Asimismo, Bailer-Jones et al. (2021) proporcionaron dos estimados de la distancia
heliocéntrica para los objetos de Gaia DR3. El estudio emplea un algoritmo de precedentes
Bayesianos isotropicos, para calcular una distancia geométrica basado en la paralaje
publicada y su incertidumbre, y una distancia foto-geométrica que también utiliza el
color y la magnitud del objeto. Dado que la distancia foto-geométrica es menos exacta en
latitudes Galacticas bajas, se pueden utilizar las distancias geométricas para las estrellas
del Complejo RCW 91. A pesar de que el formalismo de Bailer-Jones et al. (2021) se basa
en la distribucion espacial de estrellas tardias (no estrictamente aplicable a estrellas OB),
en la mayoria de casos las distancias geométricas son similares a los valores obtenidos con
otros enfoques. Los resultados obtenidos para la distancia heliocéntrica se compilan en la
Tabla D.3.

2.3.5. Velocidad radial

Para medir la velocidad radial de las fuentes, se adoptan 2 enfoques complementarios.
El primer enfoque se basa en ajustar perfiles de Gauss cada linea de absorcion/emision
presente en el espectro observado. El segundo utiliza la técnica de correlacion cruzada con
un espectro de referencia con similar tipo espectral. Los enfoques se describen en detalle a
continuacion.

Ajuste Gaussiano linea por linea

En primer lugar, se compil6 un catalogo con transiciones atomicas (e.g. He II) y moleculares
(e.g. CO) en el rango 0.35 — 2.45 um. Se obtuvieron las longitudes de onda (en el aire y
en el vacio) de las bases de datos NIST Atomic Spectra Database'* y Atomic Line List'3.
Ademés, se compilaron las longitudes de onda de DIBs a partir de estudios disponibles
en la literatura (Galazutdinov et al. 2000, Cox et al. 2014, Hamano et al. 2015, Fan et al.
2019). Asimismo, se compilaron las longitudes de onda del hidroégeno molecular Hs en el
rango infrarrojo (Aleman & Gruenwald 2011, Kaplan et al. 2021). El uso de las longitudes
de onda en el aire o en el vacio, dependen de la solucién de dispersion aplicada en la
extraccion de los espectros, la cual varia segtn el instrumento (ver Apéndice A2).

Para medir las velocidades radiales linea por linea, se desarrollé un algoritmo en Python
que recibe como entrada un archivo fits (o texto) con el espectro y un diccionario con
la configuracion de cada linea a medir. La configuracion incluye el identificador de la
linea, la longitud de onda central ()\), el poder resolutivo (R), el tipo de linea (emision
o absorcion), un marcador para elegir si ajustar el continuo local (si o no), y la region
definida para el ajuste (continuo izquierdo - linea - continuo derecho). El procedimiento
que sigue el algoritmo de Python es el siguiente:

1) Se crea un objeto SpectrumiD, con el eje espectral en unidades A vy el flujo en
unidades arbitrarias. Luego, con la configuraciéon del catalogo, se extrae la region del
espectro que solo contiene la linea, y se ajusta una GaussianalD “a la fuerza” con
el modulo specutils de Python. El objetivo del ajuste, es generar valores iniciales

12https: //physics.nist.gov/PhysRefData/ASD /lines  form.html
Bhttps://linelist.pa.uky.edu /newpage,/index.html
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para los parametros que caracterizan a la Gaussiana: amplitud (amp), centro (cen)
y desviacion estandar (sig). Para la estimacion inicial de parametros, se asume un
continuo unitario.

Se vuelve a realizar el ajuste Gaussiano sobre la linea, aunque esta vez se utilizan
como estimacion inicial los pardmetros calculados anteriormente. Si se elige ajustar
el continuo local, entonces también se ajusta una polinomio de grado 1 a la region
de continuo definida en la configuracion. Si no se quiere ajustar el continuo local, el
algoritmo asume que tiene un valor igual a 1. Asi, se vuelve a generar una nueva
serie de parametros que definen a la Gaussiana (amp, cen y sig).

Se sustrae el modelo Gaussiano de la linea espectral para visualizar los residuos.
También, se calcula la media y la desviacion estandar del flujo en las regiones del
continuo. Esto permite visualizar (més adelante) si los residuos del ajuste estan
dentro de 1o del flujo del continuo.

Se calcula la velocidad radial con la formula V, = ¢ - (cen — A\g)/Ao, en donde
¢ =299792 km s~ ! es la velocidad de la luz en el vacio. Ademés, existen dos factores
que influyen en la incertidumbre de la velocidad radial: la incertidumbre del ajuste
Gaussiano y el error inherente de la resolucién espectral. El primero, se calcula
como AV, ; = ¢- (Acen/cen), en donde Acen es la desviacion estandar del ajuste
GaussianolD. El segundo, se calcula como AV, 5 = ¢/(aR), en donde a = 1.21 es
un factor de conversion entre Ry el FWHM de la Gaussiana (Robertson 2013).
Luego, los errores se suman de forma cuadratica, para asi calcular el error sistemético
Osyst de las mediciones. Cabe senalar que, para los espectrografos utilizados, el error
instrumental tiende a dominar por sobre el error del ajuste, aunque la influencia
de la resolucién instrumental se puede atenuar al medir la velocidad radial de mas
lineas.

Se grafica la region del espectro que incluye la linea, el continuo y el modelo Gaussiano,
asi como los residuos luego de sustraer el modelo a la linea espectral. De esta forma,
se chequea visualmente que los residuos estén dentro del ruido del continuo, en caso
contrario se modifica la configuracion de la linea hasta lograr un mejor ajuste.

Se crea una lista con la configuracion de las N lineas que se desea medir en un
espectro. En este punto, si fue imposible conseguir un ajuste satisfactorio para una
linea, entonces se deja del calculo final. Después de ajustar todas las lineas, se genera
un archivo con el identificador de cada linea, su velocidad radial e incertidumbre
asociada.

La velocidad radial final se calcula como la media ponderada de los valores medidos
para cada linea. El error sistematico final calcula como el promedio de los ogys
individuales ponderado por el factor /N — 1. Ademas, se calcula un error estadistico
(0stat) como la desviacion estandar del promedio de velocidades radiales.

Finalmente, se realiza la correcciéon heliocéntrica, para lo cual se calcula la velocidad
radial de la Tierra con respecto al Sol, para las coordenadas de cada fuente y su
fecha de observacion. Para esto, se emplea la rutina rvcorrect de IRAF con su
configuracion por defecto. La rutina entrega el valor Vggrio, el cual se debe sumar a
la velocidad radial V. calculada con el algoritmo. Este paso no se realiza para los
datos de FIRE, que ya entregan la calibracion en longitud de onda con la correcciéon
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heliocéntrica.

La velocidad radial fue medida en los espectros con su resolucion original (R = 1400—4100),
asi que las velocidades radiales medidas de esta forma acarrean incertidumbres altas. Es por
ello que la mejor manera de disminuir la incertidumbre (ogys) es aumentando el nimero
de lineas a medir (N). No obstante, el algoritmo falla al ajustar lineas con una S/N muy
baja o con perfiles anchos que distan de una Gaussiana, por lo que es importante hacer un
chequeo visual de los ajustes realizados a cada linea, para cada espectro. Asi, se eliminan
lineas probleméticas del calculo final de velocidad radial. Las medidas de velocidad radial
obtenidas con este método se presentan en la Tabla D.4.

Correlaciéon cruzada con espectros de referencia

La técnica de correlacion cruzada se basa en comparar el espectro observado de una estrella
y un espectro de referencia, para determinar el desplazamiento Doppler que mejor alinea
ambos espectros. La rutina fxcor de IRAF permite medir velocidades radiales con esta
técnica, para lo cual se basa en el método desarrollado por Tonry & Davis (1979). Aunque,
para que la técnica funcione correctamente, ambos espectros deben ser de tipos espectrales
similares y deben estar a la misma resolucion.

Para las estrellas O3—B3 con espectroscopia Optica, se utilizaron los espectros de GOSC
y se degrado la resolucion de los datos correspondientes. Para las estrellas O3—B3 con
espectroscopia infrarroja, se utilizaron espectros observados en las campanas del 03/04/2023
y 19/07/2024, de estrellas OB en NGC 6231 que tuvieran una velocidad radial conocida.
Para las estrellas mas tardias (GKM), se utiliza como referencia la velocidad radial
reportada en Gaia DR3 (y corregida por el punto cero, Katz et al. 2023) de una estrella
brillante que haya sido observada en la misma campana. En la Tabla D.4, se presentan las
estrellas de referencia utilizadas con las fuentes del Complejo RCW 91.

A continuacion, se describe el procedimiento para medir velocidades radiales con fxcor:

1) A partir del catalogo compilado con transiciones atomicas, transiciones moleculares
y DIBs, se construye una mascara con regiones del espectro que contengan lineas
importantes en la clasificacion, evitando seleccionar DIBs y /o lineas claramente
contaminadas por emisiéon nebular. Las regiones son dependientes del tipo espectral,
por lo que se eligen ventanas especificas para los tipos espectrales O2—04, 04—09.7,
B0—B3, B3—B9.7, A0O—A9, G0—G9, KO—K5, y MO—Mb5.

2) Se ejecuta la rutina fxcor con el espectro de ciencia y el espectro de referencia méas
adecuado. La rutina permite editar las regiones importantes de forma interactiva, por
lo que se revisa (y se edita de ser necesario) que las regiones efectivamente cubran
lineas importantes. Luego, se realiza la correlacion entre ambos espectros.

3) Si la técnica esta bien ejecutada, entonces el perfil de correlacion deberia ser similar a
un perfil Gaussiano, en donde el maximo de intensidad representa el desplazamiento
Doppler (i.e. velocidad radial) y el FWHM del perfil representa la dispersion de
velocidades (i.e. incertidumbre). Ahora, se edita interactivamente el nivel base del
ajuste para que coincida con la base del perfil de correlacién, sino la incertidumbre
estard sub-estimada. De esta forma, a partir de la velocidad radial de la estrella
de referencia (V; ), se obtiene la velocidad radial relativa (AV}) entre el espectro
observado y el de referencia.
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Idealmente, la correlacion cruzada se debe realizar con un espectro de referencia con la
correccion heliocéntrica ya aplicada. No obstante, en ocasiones ejecutaremos la correlacion
cruzada entre espectros obtenidos en distintas épocas, por lo tanto debemos tener en
cuenta la correccion heliocéntrica de ambos objetos. De esta forma, la velocidad radial
final (V,. xcor) se calcula de la siguiente forma:

Vixcor = (AV, + Viigrnio) + (Viver — VHELIO ref) (2.3.5)

en donde Vigrio ¥ VheLioresr corresponde a la correccion heliocéntrica de la estrella
observada y de referencia, respectivamente. En el caso de los espectros de GOSC, los
espectros estan con las longitudes de onda en reposo, por ende se tiene que V, ;s =0y
VigLio ref = 0 (ver Sota et al. 2011). Para la incertidumbre de V. xcor, consideramos el valor
que nos entrega la rutina fxcor, que es un factor de ~ 2 — 3 mas pequeno en comparacion
con la incertidumbre del ajuste Gaussiano linea por linea.

Una consideracion importante sobre este procedimiento es que si una fuente (ya sea ciencia
o referencia) es una binaria espectroscopica, probablemente se obtendréan valores incorrectos
de velocidad radial, sobretodo si los espectros tiene un poder resolutivo R < 2000. Si la
referencia es una (posible) binaria, entonces se elige otro espectro con el cual comparar.
Debido a que la mayoria de estrellas OB son, en realidad, sistemas binarios o miltiples
(Offner et al. 2023), es dificil encontrar estrellas de referencia adecuadas. Para estrellas B
en el infrarrojo cercano, se utilizé la muestra de Banyard et al. (2022) para seleccionar
estrellas que tuvieran velocidades radiales estables o variables pero sin una senal peridédica
significativa. En el caso de estrellas O en el infrarrojo cercano, solo fue posible observar
HD 152314 (09 IV) que esta catalogada como variable en velocidad radial y un periodo
identificado, pero sin soluciéon orbital. En este tiltimo caso, lo mejor que podemos hacer
es utilizar el periodo de 438.6 dias determinado por Banyard et al. (2022) y estimar la
velocidad radial que deberia tener la estrella para la fecha de observacién con TSpec
(19/07/2024), dando un valor de V; ~ —25 km s~!. Atn asf, los valores obtenidos con este
método para estrellas O en el infrarrojo cercano, deben ser utilizados con precaucion, y
probablemente lo mejor es utilizar los valores obtenidos con el ajuste Gaussiano linea por
linea. En cualquier caso, para el resto de estrellas de desempena muy bien, sobretodo para
estrellas mas tardias debido a la mayor densidad de lineas espectrales. Los resultados para
la velocidad radial con este método se presentan en la Tabla D.4, junto con la referencia
utilizada.

2.3.6. Velocidad peculiar

La velocidad peculiar de una estrella, corresponde a la velocidad relativa de la estrella con
respecto a un sistema de referencia local (Local Standard of Rest, LSR). El LSR representa
el movimiento promedio de estrellas en la vecindad solar con respecto al centro Galéctico,
aunque suele aproximarse como un punto centrado en el Sol que se mueve en una 6rbita
perfectamente circular (Carroll & Ostlie 1996). La velocidad peculiar de una estrella puede
expresarse en coordenadas Galacticas, de forma que se puede separar en una componente
en la linea de vision (radial) y una componente en el plano del cielo (tangencial). De esta
forma, se puede determinar la velocidad peculiar de una estrella a partir de mediciones de
su velocidad radial y movimiento propio.
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El movimiento observado en una estrella de nuestra Galaxia, puede expresarse como la
suma de la velocidad peculiar del Sol, la componente de rotacion Galéctica y la velocidad
peculiar de la estrella. Primero se determina por separado la componente tangencial (V; pec)
y radial (V; pec), ¥ luego se calcula la velocidad espacial (Vs) como la suma cuadratica de
ambas componentes. En el Apéndice B4.1 se presenta la metodologia para calcular cada
componente y la velocidad espacial.

2.3.7. Descontaminacion de estrellas de campo

Cuando estudiamos el diagrama color-magnitud (Color-Magnitud Diagram, CMD) de una
region de nuestra Galaxia, en realidad estamos observando estrellas a lo largo de toda esa
linea de vision, de forma que el CMD de la region estaré contaminado con estrellas de campo.
Un método confiable para identificar las estrellas contaminantes, consiste en comparar de
forma la fotometria (y, si es posible, movimientos propios) de una muestra de estrellas de
la region, con otra muestra tomada en una regioén de control con caracteristicas similares.
Para seleccionar una regiéon de control adecuada, se utilizé un test de Kolmogorov-Smirnov
(KS) el cual se detalla en el Apéndice B5.1.

Para realizar la descontaminacion de estrellas de campo, se desarrollé un algoritmo en
Python que se basa en la prescripcion de Maia et al. (2010), para descontaminar de forma
estadistica el CMD de la region, y cuyo procedimiento se detalla a continuacion:

1) Se ingresa un catalogo con los datos de la region de ciencia y otro con los datos de
la region de control, y se definen éareas circulares de igual tamano en el cielo sobre
las cuales aplicar el algoritmo.

2) Se define el nimero (np,) y tipo de pardmetros que se utilizaran en la
descontaminacion. Puede ser una descontaminacion con dos parametros (2D) o
con tres pardametros (3D). Usualmente, los pardmetros son magnitudes y colores,
aunque se puede intentar con otro tipo de parametros.

3) Se construye un diagrama con los np,, parametros ingresados. Luego, el diagrama
se divide en celdas lo suficientemente pequenas para detectar variaciones locales en
varias zonas, pero lo suficientemente grande para incluir un ntimero significativo de
estrellas. Basado en esto, a cada estrella de una celda se le asigna una probabilidad
de membresia inicial P = (Niegion — Neontrol)/Nregion, €1l donde Nyegion ¥ Neontrol
representa el niimero de estrellas en una celda dada de la regiéon de ciencia y region
de control, respectivamente.

4) Se cambia la configuracion de la grilla, aumentando/disminuyendo el tamano de las
celdas y desplazandolas en un valor de 1/3 de su tamano original. De esta forma,
se generan 32 " configuraciones diferentes para las cuales se calcula un valor de
P. Luego, se calcula el promedio (Py,), la moda (Pypoq) v la mediana (Ppea) de los
32 mear valores de P. Ademas, para cada configuracion se calcula el indice de exclusion
E. que corresponde al cociente entre el nimero de veces que una estrella tiene P = 0
y el nimero de configuraciones de la grilla. Finalmente, se excluyen las fuentes que
cumplan el siguiente enunciado: (Pavg < 0.07 6 Ppea <0.08) y E>0.5

5) Lo mas comin es utilizar fotometria como los parametros primarios de
descontaminacion. Pero, se desarrolld una opcion para que el algoritmo reasigne
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el valor de P, ahora teniendo en cuenta los movimientos propios de las fuentes.
Para esto, se ingresa un valor central de piga,0 ¥ ftpec,o que se calcula con un ajuste
Gaussiano al movimiento propio de las estrellas OB en la region. Luego se define un
area eliptica (Ag) centrada en figa o ¥ fDec,0, CUYOS semiejes mayores equivalen a 30
del ajuste Gaussiano en cada direccion. Luego, para cada estrella se define un area
eliptica (A;) de forma similar, utilizando los movimientos propios y sus errores. De
esta forma, la probabilidad de que una estrella pertenezca al conjunto definido, se
calcula como el cociente entre el area que resulta de la intersecciéon de ambas elipses
(Aing) y el area de la elipse del conjunto, o equivalentemente Puy = 100 (Ajpn/Ao)-

6) Si solo utilizamos magnitudes y colores en la descontaminacién, entonces a cada
estrella se le asigna la probabilidad de membresia P = P,,. En caso contrario,
se asigna un peso w; a la probabilidad calculada con fotometria (P,,) y un peso
wy a aquella calculada con movimientos propios (Py). En nuestro caso, asignamos
w; = 0.2 y wy = 0.8, de forma que la probabilidad de membresia se calcula como
P = 0.2 P,y + 0.8 P.

Es importante remarcar que cuando solo se utiliza fotometria en la descontaminaciéon
(magnitudes y colores), el algoritmo asigna PS 1 a fuentes aisladas en la region del camulo
y que no fueron debidamente representadas en la region de control. Debido a esto, el uso de
movimientos propios cobra especial relevancia en la determinacion de grupos/camulos de
estrellas, aunque esta limitado a estrellas relativamente brillantes y poco enrojecidas. La
eleccion de la region de control también es importante, pues debe ser capaz de muestrear
la poblacién de campo en condiciones similares a la region de ciencia. En el Apéndice B5.2
se valida el algoritmo de descontaminacion con los resultados de Maia et al. (2010).

2.3.8. Perfil de densidad radial

Un perfil de densidad radial (Radial Density Profile, RDP) describe como varia la densidad
superficial de estrellas, en funcién de la distancia al centro de un sistema. Este concepto
puede aplicarse tanto a ctimulos estelares, como al entorno local de una estrella individual.
En el caso de ciimulos estelares clasicos, el RDP sigue una expresion analitica que puede
ser descrita por diversos parametros estructurales, como el radio de marea del camulo
(r¢), el radio del nicleo (r.) y la densidad estelar del campo (¥gy,). Hoy en dia, el perfil
de King (King 1962) es ampliamente utilizado para describir la estructura de cimulos
estelares, aunque para ctimulos abiertos y jévenes parecen ser mas adecuados los perfiles
de EFF (Elson et al. 1987). En las partes mas internas de un cimulo concentrado, el radio
de marea puede despreciarse, por lo que la densidad superficial de estrellas (3,) se puede
estimar a partir del perfil de King modificado de 2-parametros:

2o

S, =0 N, 2.3.
T (rfre (235)

en donde ¥, es la densidad superficial a una distancia r, y ¥ es la densidad superficial
central. Si se conoce el valor de ¥y y r., entonces se puede estimar la densidad numérica
en el nicleo (ng) del cimulo como:
by
ng =k =2 (2.3.7)

Te
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en donde k es un factor que depende de la geometria del sistema. Para una distribucion
esférica se tiene k = 1/3, pero Hillenbrand & Hartmann (1998) sugieren que en ambientes
de alta densidad hay que utilizar k£ = 1/2.

Desafortunadamente, en grupos o cimulos escasamente poblados, el ajuste de una funcion
analitica y célculo de sus parametros estructurales se torna dificil, por lo que la construcciéon
del RDP se realiza a través del conteo de estrellas en anillos concéntricos alrededor del
centro del sistema. Para construir el RDP alrededor de una coordenada definida, se
desarroll6 un algoritmo en Python, cuyo procedimiento se presenta a continuacion:

1) Para un catalogo de fuentes, se define una coordenada central a partir de la cual
definir anillos concéntricos de radio interno r; y radio externo r,, hasta un radio
méaximo R. Para cada anillo, el radio externo se define como r, = r{ + dr, en donde
dr corresponde al ancho de banda deseado por el usuario. De esta forma, se generan
Ng = R/ dr anillos concéntricos alrededor de la coordenada central.

2) Se cuenta el numero de fuentes N, a una distancia r de la coordenada central, que
estan dentro del area definida por el anillo (r; < r < ry). Luego, se calcula la
densidad superficial de fuentes 3, dividiendo el nimero de fuentes por el area del
anillo A, = 7(r? —r2), o sea ¥, = N,./A,.

3) Se calcula la densidad estelar de campo g, como el promedio de ¥, calculado a
partir de los dltimos Ny, anillos concéntricos generados. Al definir ¥, de esta
forma, se debe elegir un valor de R lo suficientemente grande para no incluir fuentes
que sean de la region.

4) Se repite el algoritmo para distintos valores de dr. Los anillos méas delgados permiten
estudiar las partes mas centrales (donde la densidad crece), mientras que anillos mas
anchos son ideales para evaluar las partes mas externas. Asi, para cada valor de dr
se generan listas con los valores de r, ¥,, y X, calculados en torno a un sistema.

5) Para un dr fijo, se ajusta un perfil de King de 2-parametros (Ecuacion 2.3.7) a los
valores de 7, XJ,, ¥y Yy, para asi calcular el valor de X, r., y no.

2.3.9. Funcion de masa

Tipicamente, se asume que la funcién (inicial) de masa se puede aproximar por una funciéon
analitica de la forma:
&(m) = Am® (2.3.8)

en donde £(m) es el niamero de estrellas con masa m que se forman, A es una constante
de normalizacion que depende del niimero de estrellas en el camulo, y a representa la
pendiente de la funcién. En esta notacién, una funciéon de masa candnica representa el
valor o = —2.35 (Salpeter 1955).

Para derivar la funciéon de masa de la poblacion, es necesario conocer de antemano la
luminosidad de las fuentes. La conversiéon de masa a luminosidad se realiz6 utilizando
isocronas PARSEC (Bressan et al. 2012), las cuales representan el estado del arte en modelos
de formacién y evolucion estelar. La ventaja de estos modelos, es que incluyen fases desde
la PMS, pasando por la MS, hasta las fases de gigante y supergigante. Particularmente,
en los CMD de is6cronas PARSEC jovenes (< 10 Myr), el cambio entre la fase de MS y
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PMS ocurre en una regiéon donde la curva cambia de pendiente abruptamente, pasando de
una rama casi vertical a una curva mas extendida hacia la derecha (ver Figura 2.3.2).

=Tt 0.5 Myr
-1 Myr
7 I yr
4 Myr
6 Myr
-0 Myr
- 15 Myr
— 20 Myr

Fase PMS

-
-

Figura 2.3.2: CMD en el infrarrojo cercano (J vs J — Kg) de isocronas PARSEC de metalicidad
solar (Zg), en el rango de edades 0.5 — 20 Myr. En el grafico se sefialan las fases de secuencia
principal (MS) y pre-secuencia principal (PMS), y las masas aproximadas en donde ocurre la
transicion entre ambas fases.

Para estimar la masa de las estrellas observadas, se desarroll6 un algoritmo en Python
que asigna un valor de masa basandose en su posicién en el CMD y la isécrona que mejor
describe su posicion. El procedimiento que sigue el algoritmo se describe a continuacion:

1)

Se selecciona una is6crona de una edad fija y metalicidad, y se convierten las
magnitudes absolutas a magnitudes observadas (ver Ecuacion 2.3.2), utilizando un
valor de distancia (d) y una ley de extincion (Ry) conocida. El valor de Ay es
determinado por el algoritmo, pero el usuario debe ingresar un rango de valores que
sirven como estimador inicial de Ay .

Debido a la naturaleza de la region estudiada (joven y enrojecida), habran partes
de la fase de MS y PMS de la is6écrona que se superponen, segin el valor de Ay
considerado. Por ende, en este punto la isécrona se separa en la fase de MS y PMS,
y se trabaja con una u otra dependiendo del tipo de objetos en el catalogo.

Para cada valor posible de Ay, se calcula la distancia entre la is6crona y un punto
del catalogo, utilizando como parametros una magnitud y un color. Luego, se itera
sobre los demas valores de Ay y sobre el resto del catéalogo.

Se selecciona el valor de Ay que minimiza la distancia entre la isdcrona y un punto
del catéalogo, y se recuperan los valores de masa inicial y masa actual de la is6crona
que mejor describen a ese punto.
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Después, para construir la funcién de masa, se definen intervalos de tamano Alogm;, y se
cuenta el niamero de fuentes en cada intervalo £(log m;). Entre los puntos a tener en cuenta,
es que el algoritmo esté calculando las masas considerando una fase de la isdcrona (MS o
PMS), por ende el catalogo de fuentes debe ser previamente separado en dos, utilizando
un limite de magnitud y color que sirva de transicion entre ambas fases (ver Figura 2.3.2).
Por otra parte, es comin que los cimulos masivos jovenes presenten una dispersion en su
edad (e.g. Ascenso et al. 2007, Beccari et al. 2010, Massi et al. 2015), por lo que los valores
de masa determinados por el algoritmo solo seran validos para una edad fija, aunque esto
se puede subsanar corriendo el algoritmo para isécronas PARSEC de diferentes edades.
Por tltimo, los modelos utilizados aplican a estrellas individuales, por lo que hay que tener
en cuenta la posible multiplicidad de las fuentes estudiadas, especialmente en el caso de
las estrellas més masivas.

Cabe senalar que el tamano del intervalo log m; es un factor importante en el calculo de la
pendiente de la funcion de masa («). El uso de intervalos de masa de tamano uniforme
causa errores sistematicos en el valor de «, es necesario definir intervalos de tamano
variable y dividir las estrellas de forma equitativa en ellos. De esta forma, el valor de «
casi no depende del numero de estrellas por intervalo (Maiz Apellaniz & Ubeda 2005).
Para definir el tamano del intervalo, se implementd una rutina en Python que ordena las
masas de forma descendente, calcula el nimero de estrellas para asignar a cada intervalo,
y calcula los bordes y centros de los intervalos. Posteriormente, se define un intervalo de
masas entre los cuales se calcula el valor de a.

Finalmente, se puede derivar la masa total observada (M) sumando sobre todos los
intervalos de un rango de masas definido:

M = Z(mi> x N; (2.3.9)

en donde (m;) es la masa promedio en el intervalo y N; = £(logm;) x A(logm;) es el
nimero de estrellas en ese intervalo.



Capitulo 3

Formacion estelar masiva aislada:
El caso de la estrella Sapaki

El Complejo RCW 91 constituye un laboratorio privilegiado para el estudio de la formacion
estelar masiva en diferentes ambientes. El primer subgrupo de interés es la poblacion
estelar asociada a RCW 91B (Rodgers et al. 1960), donde se identifican tanto estrellas
masivas como objetos de baja masa en formacion. A diferencia de los escenarios tipicos de
formacion estelar en camulos, RCW 91B nos presenta un interesante caso de formacion
masiva aislada, el de la estrella Sapaki, que ofrece una oportunidad tnica para explorar
los mecanismos que permiten la formacion de estos objetos.

En este capitulo, se identifica la estrella Sapaki en RCW 91B, se analiza las demés estrellas
masivas en la region, y se estudia la distribucién estrellas de masa intermedia-baja y de
YSOs coetéaneos con Sapaki. Ademés, se examina el escenario de formacion masiva aislada,
discutiendo los criterios de aislamiento planteados, la forma de la funciéon de masa y las
expectativas tedricas para la existencia de un cimulo asociado. Finalmente, se discute
sobre la existencia de otras estrellas masivas aisladas, tanto en la Via Lactea como también
en otras galaxias del Grupo Local.

3.1. Poblacion estelar de RCW 91B

3.1.1. Identificaciéon de la estrella Sapaki

La fuente central de RCW 91B corresponde a la estrella Sapaki. En su espectro 6ptico (ver
Figura 3.1.1), la ausencia de He I A4471, sumada a la intensa absorcion de He 11 A\4542 y
N V AA604-20, sugiere un tipo espectral mas temprano que O4 (Martins 2018). Ademaés,
la fuerte emision de He II A\4686 sugiere una clase de luminosidad I. Asimismo, dado que
es una estrella supergigante, el cociente entre N IV A\058 y N III A\4634-41 indica un
tipo espectral O3 (Walborn et al. 2002) y el calificador f* (Sota et al. 2014). Por otra
parte, la linea de Hf se observa en absorcion fuerte, lo que nos permite confirmar el tipo
OIf* (Crowther & Walborn 2011) y descartar el tipo espectral WN 6 inicialmente sugerido
por Roman-Lopes (2011). Adicionalmente, en la Figura 3.1.1 vemos que las lineas de N
III y N IV se ajustan muy bien a las lineas observadas en Cyg OB2-7 (O3 If*), y difiere
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de aquellas observadas en HD 93129A (02 If*) y Pismis 24-1 (O3.5 If*). Por lo tanto, la
calidad de nuestros nuevos datos permite concluir que el tipo espectral O3 If* es el que
mejor describe las caracteristicas de Sapaki, pasando a ser, por tanto, un ejemplar del
selecto grupo de estrellas 02—03.5 If* existentes en nuestra Galaxia (Walborn et al. 2002,
Roman-Lopes et al. 2016, Maiz Apellaniz et al. 2020).
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Figura 3.1.1: Comparacion entre los espectros opticos de Sapaki (O3 If* — negro), HD 93129A
(02 If* — azul), Cyg OB2-22A (O3 If* — verde) y Pismis 24-1 (03.5 If* — rojo), todos con
R = 2500. Las transiciones atémicas marcadas con color corresponden a N IV A\4058, Si IV
AN4089-116, HS, He T \4471, He 1T \4542, N 'V AA4604-20, N IIT A\4634-40, C IV \4658, He II
A4686, HB, N III A4905, C IV AA5801-12, He I A5876, Ha, y He IT A6682. Las DIBs marcadas en
gris corresponden a A4502, A\4881, A5797, AA5843-50, A6527, A\6613, y A6660.

La estrella esta ubicada a una distancia d ~ 5 kpc, lo que la sitia en la parte cercana
del brazo espiral de Escudo-Centauro. También, estd altamente enrojecida (Ay ~ 8 mag),
debido a que su luz también debe atravesar el brazo de Sagitario-Carina. Ademas, el
parametro de extincion optica-selectiva (Ry ~ 3.0) es muy cercano al valor canénico para
el medio interestelar difuso (Ry = 3.1, Cardelli et al. 1989), y utilizando los valores de Ay,
Ev_;, Ev_gy Eyv_gs (Tabla D.2) es posible calcular la ley de extincion Ay /A; = 0.278,
Ay /Ay = 0178 y Ay /Aks = 0.121, que son similares a los valores obtenidos por Rieke &
Lebofsky (1985) para una ley de extincion canénica (Ay /Ay = 0.282, Ay /Ay = 0.175 y
Ay /A, = 0.112). Por otra parte, su velocidad radial de V, ~ —60 km s~! es muy similar
a la velocidad radial de la nebulosa medida en ondas de radio (Tabla 1.4.1), lo que sugiere
una asociacion fisica entre ambos. A pesar de su espectro de supergigante, su tipo espectral
sugiere que la estrella atin es muy joven (< 2 Myr) y posiblemente atin esté en la secuencia
principal (Groh et al. 2014, Martins & Palacios 2017). En el Apéndice B1.3, se presenta
un método para estimar la edad dindmica de RCW 91B, el cual nos permite estimar una
edad 2 1 Myr para la region HIT .
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3.1.2. Poblacion estelar masiva

A partir de ahora, para estudiar la poblacion estelar de RCW 91B, vamos a definir un area
circular de radio 3.5’ centrada en Sapaki, que para una distancia de 5 kpc equivale a ~ 5
pc. El limite de ~ 5 pc, se defini6 teniendo en cuenta el tamano tipico del halo de fuentes
jovenes observado en ctimulos masivos de nuestra Galaxia, como por ejemplo Trumpler 14
en la Nebulosa de Carina (Ascenso et al. 2007, Itrich et al. 2024).

En la Figura 3.1.2, se presentan los espectros en el infrarrojo cercano de las estrellas
OB detectadas en el drea de RCW 91B, mientras que en la Tabla 3.1.1 se presentan los
resultados derivados de la clasificacion espectral. Ademés de Sapaki, la tnica otra estrella
de tipo O identificada corresponde a S15, una estrella de tipo O7 V a 113" (2.7 pc) hacia
el norte de Sapaki. Luego, tenemos varias estrellas de tipo B-temprano en el area definida,
pero no todas son parte de RCW 91B. Particularmente, la fuente S10 es una estrella que
pertenece al brazo de Sagitario-Carina, S34 se ubicaria en la parte cercana del brazo de
Escudo-Centauro (més cerca que Sapaki), y S101 se ubicaria en la parte intermedia del
brazo de Escudo-Centauro (mucho mas lejos que Sapaki). De esta forma, las fuentes S1,
S15, S26, S34, S46 y S50 presentan distancias compatibles con la distancia de Sapaki y
RCW 91B (ver Tabla 3.1.1).

ID SpT T'Sapaki Ay dv Ny Ve aFit Vi xCor
(") (mag) (kpe) (kms™') (kms™')
Sapaki O3 If* 0.0 7.99 £+ 0.38 | 4.87 &+ 0.85 4 -60.0 &+ 17.6 -65.7 £ 2.8
S1 B3V 2.4 7.62 £+ 0.37 | 4.30 &+ 0.81 2 -56.8 & 25.6 -54.0+£ 7.4
S101 B1V 34.0 6.43 £ 0.26 | 8.63 = 1.12 5 -41.1 &£ 25.5 -41.4 £ 9.8
S26 B0 V(n) 47.4 6.85 £ 0.26 | 5.71 £ 0.74 5 -62.5 £ 29.9 | -35.1 £ 18.7
S10 B3 IV-V 54.7 3.34 £ 0.25 | 1.60 4+ 0.20 6 -27.8 + 25.2 -27.0 £ 9.0
S46 B0.5V 59.6 6.90 £ 0.26 | 4.66 + 0.61 5 -53.7 £ 29.4 | -56.6 & 16.0
S50 B1V 74.0 6.50 &= 0.25 | 4.89 4+ 0.61 6 -59.1 £ 27.6 | -88.2 + 16.6
S34 B1V 89.4 7.51 £0.28 | 3.72 £ 0.52 4 -57.3 £ 25.3 | -104.8 &£ 12.0
S15 orv 112.7 | 7.03 + 0.23 | 5.17 + 0.55 7 -60.7 + 20.6 -88.4 + 5.7

Tabla 3.1.1: Estrellas de tipo O3—B3 detectadas en el area definida para RCW 91B (rgapaki <
3.5"), ordenadas segtin su distancia radial a Sapaki. La segunda columna, muestra el tipo espectral
estimado para cada fuente (Seccion 2.3.1). La tercera columna, corresponde a la distancia angular
entre una estrella y Sapaki. La cuarta columna, corresponde a la extincion optica total (Seccion
2.3.3), mientras que la quinta columna es la distancia heliocéntrica calculada con el modulo
de distancia 6ptico. La sexta columna, es el nimero de veces (Ny) que se calculd dy, segun la
disponibilidad de la fotometria B y V. La séptima y octava columna son las velocidades radiales
medidas en los espectros (Seccion 2.3.5).
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Figura 3.1.3: Panel izquierdo: Diagrama de punto-vector (VPD) con los movimientos propios
para las fuentes ubicadas a Tgapaki < 3.5' (puntos grises) y para las estrellas observadas con
espectroscopia (simbolos coloreados). El recuadro negro central corresponde al area que se muestra
en el panel derecho. Panel derecho: Zoom sobre el VPD para enfatizar las estrellas O3—B3 con un
movimiento propio similar. La elipse negra esta centrada en ygra = —5.04 mas yr=! y pipec = —3.68
mas yr~!, en donde los semi-ejes mayor y menor equivalen a 40 del ajuste Gaussiano en cada cje.
Se ha circunscrito un cuadrado negro en las estrellas O3—B3 que caen dentro del area de la elipse.

En la Figura 3.1.3, se presenta el diagrama de punto-vector (Vector Point Diagram,
VPD) con la distribucién de movimientos propios de GaiaDR3 y VIRAC2. En el VPD,
podemos identificar un grupo central y compacto con la mayoria de estrellas OB de RCW
91B (fuentes S1, S15, S26, S46, S50 y Sapaki), mientras que las estrellas mas tardias se
distribuyen de forma mas aleatoria. Al realizar un ajuste Gaussiano sobre jga vV fDec,
se obtiene un movimiento propio caracteristico igual a pgra = —5.04 £ 0.16 mas yr~! y
UDec = —3.68 +0.22 mas yr~! (con 20 de incertidumbre). De este modo, las fuentes S10,
S34 y S101 quedan fuera de los limites definidos para el grupo OB central. Si consideramos
que estas fuentes (S10, S34 y S101) presentan distancias incompatibles con Sapaki (Tabla
3.1.1), entonces el resto de estrellas OB observadas serian nativas a RCW 91B (fuentes S1,

S15, 526, S46, S50 y Sapaki).

En la Figura 3.1.4 se presenta la extincion Optica, distancia heliocéntrica y velocidades
radiales de todas las fuentes observadas en el area de RCW 91B. Las estrellas O3—B3 que
comparten movimiento propio forman un grupo compacto en el diagrama de extincion y
distancia, mientras que las estrellas de tipo BAFGK y clase V se encuentran tipicamente mas
cerca (d < 2 — 3 kpc), y las estrellas de tipo GKM y clases I-I1I se ubican mas lejos (d > 3
kpc). Para las estrellas OB en RCW 91B que comparten movimiento propio, calculamos
una distancia y extincion caracteristica de dy = 4.93 £ 0.50 kpc y Ay = 7.15 + 0.58
mag, respectivamente (con 1o de incertidumbre). Ademas, éstas fuentes presentan una
velocidad radial caracteristica de V,.gpiy = —58.8 £ 3.3 km s™! o Ve xcor = —64.7 £ 21.9
km s (con 1o de incertidumbre). En particular, para las fuentes S15, S26 y S50, el valor
de V, xcor difiere en mas de 20 km s~! con el valor de V: arit, por lo que si consideramos
solo las fuentes S1, S46 y Sapaki obtenemos V,.xcor = —58.8 £ 15.3 km s (con 1o de
incertidumbre). De esta forma, las fuentes O3—B3 que comparten movimiento propio y
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Figura 3.1.4: Panel izquierdo: Diagrama que muestra la distancia dy y extincion Ay para
las fuentes observadas en RCW 91B, coloreadas segtin su tipo espectral. La elipse negra esta
centrada en dy = 5 kpc y Ay = 7.15 mag, en donde los semi-ejes corresponden a 4o del ajuste
Gaussiano. Panel derecho: Diagrama de comparacion entre velocidades radiales medidas con
el ajuste Gaussiano linea por linea (V. grit) y con el método de correlacion cruzada (V. xcor)-
La elipse negra estd centrada en V, gpit = —58.8 km sty Vi xCor = —64.7 km s~!, en donde
los semi-ejes corresponden a 4o del ajuste Gaussiano. La linea negra continua representa la
funcién identidad. En ambos paneles, las fuentes marcadas con un cuadrado negro, representan
las estrellas O3—B3 que comparten movimiento propio (ver Figura 3.1.3).

distancia, exhiben una velocidad radial que esta en acuerdo con las mediciones en ondas
de radio para la nebulosa RCW 91 (ver Tabla 1.4.1).

Por otra parte, en la Tabla 3.1.2 se presentan las velocidades peculiares calculadas para
las estrellas tempranas de RCW 91B, utilizando los movimientos propios de Gaia DR2 y
Gaia DR3 (+ VIRAC?2), y las velocidades radiales calculadas con ambos métodos de la
Seccion 2.3.5. Si bien, los valores de V, pec (v por ende de Vs) tienen errores demasiado
altos para el ajuste Gaussiano, los valores de V} .. por si solo son de suficiente calidad
para detectar posibles estrellas runaway. Ademas, los valores de V; .. presentan errores
mucho méas bajos cuando se utiliza la correlacion cruzada. En este caso, las fuentes S34
y S101 poseen velocidades tangenciales tipicas de estrellas runaway (Vi pec > 25 km s71,
Kobulnicky & Chick 2022), pero estos objetos no los estamos considerando parte de RCW
91B. Ademas, la fuente S26 también entraria en la categoria de runaway si consideramos
su alta velocidad espacial calculada con V, xcor (Vs > 30 km s~!, Kobulnicky & Chick
2022), asi como también las fuentes S46 y S50 si consideramos la incertidumbre asociada
al calculo. Notablemente, las fuentes S1, S15 y Sapaki no exhiben velocidades tangenciales
ni velocidades espaciales altas, al menos considerando los célculos con V. xcor-

En la Figura 3.1.5, podemos observar que la poblaciéon O3—B3 de secuencia principal
que comparten movimientos propios, se ubica en la region 0.64 < (J — Kg) < 1.02 y
8.5 < Kg < 13.2 mag. Ademés, para una isécrona de 1 Myr a la distancia y extinciéon de
las fuentes, obtenemos una masa inicial de ~ 100 M, para Sapaki, ~ 35 M para S15,
~ 20 Mg para S26, S46 y S50, y ~ 9 M, para S1. Aunque, para una isdcrona de 2 Myr
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Gaia DR2 Gaia DR3 Gaia DR3 + GFit Gaia DR3 + XCor
ID Vi pec Vi pec Vi pec Vs Vi pec Vs
(km s_l) (km s_l) (km s_l) (km s_l) (km s_l) (km s_l)
Sapaki | 0.8 +4.8 | 7.0+19 | 184+ 17.6 |19.7+17.7| 127+ 28 | 145 + 3.4
S1 11,5+ 105 | 11.5 £4.8 | 14.0 £ 25.6 | 18.1 £ 26.0 16.8 £ 7.4 20.4 + 8.8
S101 | 56.7 4+ 11.4 | 50.9 £8.1 | 26.1 + 255 | 57.2 +26.8 | 258+ 9.8 | 57.1 4+ 12.7
S26 224 + 6.0 4.2 £+ 2.6 23.3 2299 | 23.7 £ 30.0 | 50.7 &+ 18.7 | 50.9 £+ 18.9
S10 55+ 1.0 4.3 + 0.6 31 +£252 | 5.3 +£25.2 -2.3+9.0 4.9 4+ 9.0
S46 84+38 | 11.5+21 | 2214294249 +295 | 192 +16.0 | 22.4 + 16.1
S50 9.0+ 3.1 11.2 £2.0 | 19.6 £ 276 | 22.6 £27.7 | -9.5+16.6 | 14.7 £ 16.7
S34 46.8 4 135 | 4.4 +25.3 | 47.0 + 28.7 | -43.1 + 12.0 | 63.6 + 18.1
S15 4.5 + 3.3 25+ 1.1 21.0 &£ 20.6 | 21.1 & 20.6 -6.7 £ 5.7 7.2+ 58

Tabla 3.1.2: Velocidades peculiares tangenciales (V; pec), velocidades peculiares radiales (V. pec)
y velocidades espaciales (Vg), para las estrellas O3—B3 de RCW 91B. El valor de V; pec se ha
calculado para Gaia DR2 y Gaia DR3, mientras que V; pec y Vs se han calculado para Gaia DR3
con ambos métodos de medicion de velocidades radiales (Seccion 2.3.5). Para la fuente S34, no
hay movimientos propios de Gaia DR3 (ni Gaia DR2), asi que se utilizan los datos de VIRAC2.
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Figura 3.1.5: Panel izquierdo: Diagrama color-magnitud (CMD) de las fuentes en RCW
91B con rsapaki < 3.5" (puntos grises) y de las estrellas observadas (simbolos coloreados). Los
recuadros negros representan las fuentes que comparten movimiento propio (ver Figura 3.1.3).
Panel derecho: CMD con las fuentes O3—B3 que comparten movimiento propio. Las lineas solidas
y lineas punteadas representan is6cronas PARSEC de MS y PMS, respectivamente, considerando
una edad de 1 Myr, una distancia de 4.93 kpc, valores de extincion optica de 5.0 mag (azul) y 8
mag (rojo), y una ley de extincion Aj/Ay = 0.278 y Ak, /Ay = 0.121.
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la masa de Sapaki baja a 70 Mg, la de S15 baja a 30 My, y la de las estrellas BO—B3
baja en ~ 1 —2 M. Es importante senalar que los valores de masa inicial obtenidos a
partir de las is6cronas PARSEC, es una consecuencia natural de la consistencia entre los
tipos espectrales, distancias heliocéntricas y extincion estimada para las fuentes tempranas,
pues cumplen los rangos de masa que dictaminan las teorias de formacion y evoluciéon de

estrellas masivas (Bressan et al. 2012, Groh et al. 2014, Martins & Palacios 2017).
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Figura 3.1.6: Diagrama de Hertzsprung-Russell (HRD) de las estrellas O3—09.7 (simbolos
violeta) y BO—B3 (simbolos azules) de RCW 91B. Se muestran las isécronas PARSEC de
metalicidad solar, para edades en el rango 0.1 — 15 Myr. Para Sapaki, también se consideran las
calibraciones de Tog de Martins et al. (2005) para estrellas de tipo O3 I, y se re-calculo el valor de

Mg suponiendo que Sapaki es una binaria compuesta por dos estrellas del mismo tipo espectral
(M Ks T+ 0.75).

En la Figura 3.1.6 se presenta el diagrama de Hertzsprung-Russell (HRD) para el grupo de
estrellas O3—B3 en RCW 91B que comparten movimiento propio y distancia. Por un lado,
la temperatura efectiva (Tg) se obtuvo con la metodologia descrita en la Seccion 2.3.2.
Por otro lado, vamos a considerar la magnitud absoluta en la banda Kg (Mg;), para asi
minimizar los efectos de la extincion interestelar. El valor de Mg, se calculd a partir de
la magnitud observada Kg, los valores de distancia y extincion calculados anteriormente
(dy =4.93 £0.50 kpc y Ay = 7.15 £ 0.58 mag), y la ley de extincion determinada para
Sapaki (Ags/Ay = 0.121).

En el HRD de RCW 91B (Figura 3.1.6), podemos observar que Sapaki es una estrella
muy joven, con una edad de 0.7 & 0.5 Myr. No obstante, si utilizamos las calibraciones de
Martins et al. (2005) para una estrella O3 I, entonces la edad aumenta a 1.7 +0.5 Myr. Por
otro lado, si consideramos que Sapaki es un sistema binario compuesto por dos estrellas
del mismo tipo espectral (O3 If* + O3 If*), entonces obtenemos una edad ligeramente
mas joven (0.1 — 1.0 Myr), aunque nuevamente dependemos de las calibraciones de Tyg
utilizadas. Pese a ello, lo mas probable es que la edad de Sapaki se sitiie en el rango
0.5 — 2 Myr, que esté en linea con la edad estimada para la region HIT en RCW 91B (ver
Apéndice B1.3). En cambio, la fuente S15 presenta una edad de 4.0 + 1.5 Myr, lo que
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sugiere que se formoé en un evento independiente de Sapaki y por ende explicaria su posicion
alejada de esta ultima (~ 2’), aunque si consideramos que es un sistema binario entonces
obtendriamos una edad més joven y en linea con Sapaki (0.5 — 4 Myr). Notablemente, la
fuente S1 exhibe una edad muy joven (< 0.5 Myr), lo que sumado a su ubicacion cerca
de Sapaki (~ 2”) podria indicar que se formaron casi al mismo tiempo. Las fuentes S26,
S46 y S50, presentan edades més viejas (2 7 Myr), aunque dependiendo de los valores
utilizados de Tog, d y Ay, las fuentes también podrian ser estrellas muy jovenes (< 1 Myr).
De cualquier forma, el grupo de estrellas OB en RCW 91B es muy joven y representan un
fenémeno reciente de formacion estelar masiva en la Via Léctea.
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Figura 3.1.7: Imagen compuesta en color de las fuentes observadas en RCW 91B. El circulo
blanco representa el area centrada en Sapaki de radio r = 3.5 (r ~ 5 pc para d ~ 5 kpc).
Panel izquierdo: Estrellas O3—B3 que comparten movimiento propio y distancia, junto con su
identificador. Panel derecho: Resto de fuentes observadas coloreadas segtin su tipo espectral.

En la Figura 3.1.7, se presenta la distribuciéon de las fuentes observadas en el plano del
cielo. En RCW 91B, observamos un grupo muy escaso de estrellas OB agrupadas casi
hacia el centro de la burbuja, a excepcion de S15 que se encuentra mas aislada hacia el
norte. De esta forma, Sapaki no es una estrella masiva totalmente aislada, sino mas bien
un grupo muy escaso en estrellas O3—B3. De hecho, Maiz Apellaniz et al. (2020) utilizaron
el término de estrella “casi aislada” para referirse a estos grupos dispersos con una estrella
masiva dominante en el centro. Aunque, antes de abordar el aislamiento de Sapaki en
detalle (Seccion 3.2), vamos a estudiar la poblacion estelar no masiva en la region.

3.1.3. Poblaciéon estelar no masiva

A diferencia de la poblacion estelar masiva, la baja luminosidad de las estrellas de masa
intermedia y baja dificulta su estudio en regiones altamente extinguidas. Ademaés, debido a
la falta de mediciones de movimientos propios para las estrellas més débiles, la identificacion
de fuentes en RCW 91B recae por completo en el uso de magnitudes y colores en el infrarrojo
cercano. Es por ello que emplearemos la metodologia descrita en la Secciéon 2.3.7, la cual
nos permitira descontaminar estadisticamente el CMD de RCW 91B.



78 CAPITULO 3. FORMACION ESTELAR MASIVA AISLADA

Antes de correr el algoritmo de descontaminacion, se debe elegir una regiéon de control
que muestree la poblacion estelar tipica del disco Galactico. En este caso, se eligié una
region ubicada a ~ 12’ hacia el noreste de Sapaki (region de Control 1, ver Apéndice B5.1).
Después, para la region de ciencia y de control, se seleccionan las fuentes mas brillantes
que los limites de completitud al 95 % del catalogo maestro, los cuales son Jy, = 18.7 mag,
Hy =179 mag y Kgyim = 17.5 mag (ver Apéndice A1.3). Aplicaremos la versién 3D del
algoritmo de descontaminacion, utilizando la magnitud K, el color (J — H) y el color
(J — Kg) como parametros, dado que permiten discriminar de mejor forma las secuencias
de camulos en el CMD (Bonatto et al. 2004, Maia et al. 2010). En la descontaminacion,
utilizamos una grilla con celdas de tamano AKg = 0.3 mag, A(J — H) = 0.2 mag y
A(J — Kg) = 0.2 mag, que corresponde a ~ 10 veces la mediana de la incertidumbre en la
magnitud J y sus colores correspondientes. Para las fuentes con K¢ < 13 mag reasignamos
el valor de P utilizando los movimientos propios de Gaia DR3 + VIRAC2, tomando como
referencia el valor central determinado para las estrellas OB de RCW 91B, pero con 30 de
incertidumbre: pgra = —5.04 & 0.24 mas yr~! y pipec = —3.68 £ 0.33 mas yr—'.
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Figura 3.1.8: Paneles izquierdos: CMD de la region definida para RCW 91B, que muestra
las fuentes con rsapaki < 3.5’ (circulos negros) y las estrellas observadas (circulos coloreados).
Paneles centrales: CMD de la region de control utilizada, en un éarea igual a la de RCW 91B.
Paneles derechos: CMD descontaminado de RCW 91B, en donde la probabilidad de membresia P
se indica con colores. Ademas, se muestran isécronas PARSEC de 1 Myr, a una distancia de 5
kpc y con varios niveles de extincion. Las estrellas O3—B3 que comparten movimiento propio se
senalan con un cuadrado negro, aunque la fuente S1 solo aparece en el CMD con J — Kg debido
a que no posee fotometria en la banda H.

En la Figura 3.1.8, podemos observar que el algoritmo recupera las estrellas O3—B3 de
secuencia principal de la Figura 3.1.5 con una probabilidad P ~ 1. Ademas, se recuperan
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algunas fuentes relativamente brillantes (Kg ~ 12 mag) con colores J — Kg ~ 1.5 mag y
J — Kg ~ 4.0 mag, que se recuperan con P > 0.8. En el caso de las fuentes més débiles
que J = 14 mag, se pueden observar varios grupos que se describen a continuacion.

En primer lugar, se observa una secuencia vertical con colores 0.7 < (J — Kg) < 1.0 que
presentan valores de P > 0.5. Dicha poblacién no puede ser explicada por la isécrona
de 1 Myr, pero si por isoécronas mas viejas (hasta 10 Myr) y con una extincion similar
a las estrellas OB (Ay ~ 6 — 8 mag). Si consideramos que esta poblacion es parte de
RCW 91B, entonces podemos suponer que la regién ha estado continuamente formando
estrellas de masa intermedia-baja, hasta la reciente formacion de Sapaki y el grupo de
estrellas O3—B3. Por otra parte, en la parte més baja del diagrama se puede observar una
poblacion muy débil (Kg > 17 mag) con colores 0.6 < (J — Kg) < 1.5 que presentan una
probabilidad P > 0.5, ademés de algunas fuentes con P ~ 1. Aunque, debemos considerar
que estas fuentes estan casi en el limite de magnitud del catalogo, por lo que los valores de
P podrian estar sesgados por la eleccion de la region de control. Finalmente, se observa un
grupo pequeno de fuentes débiles (Kg ~ 16.5 mag) con colores J — Kg ~ 2.5, las cuales
presentan un valor de P > 0.8. Dichas fuentes, caen en la regiéon de PMS de la is6crona
de 1 Myr y Ay = 10 mag, por lo que perfectamente podrian ser estrellas en formacion
en RCW 91B. También observamos un grupo extenso de fuentes con P > 0.5 altamente
enrojecidas (Ay 2 20 mag). En este caso, podria corresponder tanto con estrellas de
PMS en las regiones més extinguidas de la nebulosa, como también estrellas de fondo de
tipo KM-gigantes, cuya luz se atentia al tener que atravesar el gas/polvo de la nebulosa.
Para refinar la seleccion de fuentes jovenes asociadas a RCW 91B, utilizamos el diagrama
color-color para elegir fuentes con posible exceso de emision infrarroja.

En la Figura 3.1.9 se presenta el diagrama color-color de RCW 91B, junto con las
estrellas O3—B3 que comparten movimiento propio, las fuentes con P > 0.5 y el vector
de enrojecimiento para las estrellas tempranas (OBA) y estrellas tardias (GKM). En este
diagrama, las fuentes con exceso de emision en 2.2 um se ubican hacia la derecha del vector
de extincion para estrellas tempranas, que corresponden a 159 fuentes de las 566 fuentes con
P > 0.5 (sin contar las estrellas O3—B3). Luego, en el CMD de la Figura 3.1.9, podemos
observar que estas fuentes se ubican tanto en la regiéon mas extinguida (J — Kg > 2.0)
como en la region de la secuencia principal para las estrellas O3—B3 (J — Kg ~ 0.9).
Curiosamente, se observa una fuente brillante (Kg ~ 9 mag) muy enrojecida (J — Kg ~ 4.0
mag) que posiblemente corresponde a una estrella supergigante roja de fondo, ya que se
ubica justo en el limite del vector de enrojecimiento para estrellas tempranas. Las estrellas
mas débiles (J > 16 mag) y con colores similares a las estrellas O3—B3, asi como también
las estrellas més brillantes con J — Kg < 0.6 mag, posiblemente corresponden a estrellas
jovenes de primer plano. Asi que para filtrar estos objetos, vamos a considerar todas las
fuentes que se ubican hacia la derecha de la isdécrona de edad 10 Myr y extincion Ay =5
mag, lo que nos permite eliminar 32 fuentes a la izquierda de la isécrona mencionada.
Cabe mencionar que la fuente S101 fue recuperada entre las fuentes con exceso de emision
infrarroja, pero pudimos demostrar que no esté relacionada a RCW 91B (Tabla 3.1.1) asi
que también filtramos esta fuente. Si ademas filtramos la posible supergigante roja en la
parte més enrojecida del CMD, obtenemos un total de 125 fuentes con exceso de emision
infrarroja en RCW 91B (sin considerar las estrellas O3—B3).
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Figura 3.1.9: Panel izquierdo: Diagrama color-color de las fuentes en RCW 91B con rgapaki <
3.5’ (puntos grises), las estrellas 03—B3 que comparten movimiento propio (simbolos coloreados),
y las fuentes con P > 0.5 (cruces negras). Ademaés, se muestran los vectores de enrojecimientos,
para estrellas tempranas (linea punteada inferior) y para estrellas tardias (linea punteada superior),
construidos con la ley de extincion A ;/Ay = 0.278, Ay /Ay = 0.178 y Ax, /Ay = 0.121. También,
se muestran las fuentes que se ubican hacia la derecha del vector de extincién para estrellas
tempranas (circulos rojos). Panel derecho: CMD de las fuentes en RCW 91B con exactamente la
misma informacion. En ambos paneles, se muestra una isécrona PARSEC de 1 Myr ubicada a
una distancia de d = 4.93 kpc y con extincion nula (Ay = 0 mag).

En la Figura 3.1.10, se presenta la distribucion espacial de la muestra final de 125 fuentes
con exceso de emision infrarroja, junto con las 6 estrellas O3—B3 asociadas a RCW 91B.
Podemos observar que las fuentes infrarrojas se distribuyen principalmente hacia los bordes
de la nebulosa, aunque también se observa una concentracion cerca de Sapaki y las deméas
estrellas B-tempranas. La zona inmediatamente hacia el sureste y noreste de Sapaki parece
desprovista de objetos, y dicha zona coincide con una region desprovista (o con muy poca)
emision en 8.0 um. Esto puede reflejar la robustez en la eliminacion de estrellas gigantes
enrojecidas de fondo, dado que su luz es capaz de atravesar el material en la linea de
vision principalmente en la cavidad evacuada de RCW 91B. En el CMD de la Figura
3.1.10, podemos observar que las fuentes presentan un amplio rango niveles de extincion,
desde Ay =5 mag (J — Kg ~ 0.6) hasta las partes mas extinguidas de la nebulosa con
Ay > 20 mag (J — Kg > 2.8). Ademas, las isocronas parecen indicar una dispersion en la
edad de la poblacion estelar de RCW 91B, con estrellas jovenes de edad < 1 Myr hasta
estrellas un poco maés viejas de edad 2 10 Myr. Esta coexistencia de una poblacion joven y
masiva (1 —2 Myr), con una poblacion de masa intermedia-baja un poco mas vieja (1 — 10
Myr), ya ha sido observada en otras regiones de nuestra Galaxia con estrellas similares a
Sapaki (i.e. 02—04 If), como por ejemplo en la Nebulosa de Carina (Ascenso et al. 2007),
NGC 3603 (Beccari et al. 2010), o NGC 6357 (Massi et al. 2015). Estos resultados indican
que han ocurrido varios episodios de formacion estelar en RCW 91B, en donde Sapaki (y
posiblemente las demas estrellas OB) se formaron recientemente en un evento energético
que “barri¢” con el gas disponible para formar nuevas estrellas en la region.
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Figura 3.1.10: Panel izquierdo: Imagen de RCW 91B en la banda 8.0 um que muestra la
distribucion espacial de la muestra final de 125 fuentes con P > 0.5, a la derecha del vector de
enrojecimiento para estrellas tempranas, y filtrados con isécronas de 10 Myr (circulos rojos).
Ademas, se muestra el grupo de estrellas O3—B3 (simbolos violeta y azul). El Norte es hacia
arriba y el Este hacia la izquierda. Panel derecho: CMD de las fuentes mostradas en el panel
izquierdo. Ademas, se muestran isécronas PARSEC de 0.5 Myr (violeta), 1 Myr (azul), 2 Myr
(verde), 4 Myr (amarillo), 7 Myr (rojo) y 10 Myr (marrén), ubicadas a una distancia de 4.93 kpc,
y enrojecida con Ay = 5 mag y la ley de extincion A;/Ay = 0.278 y Ag /Ay = 0.121. También,
se muestra el vector de extincion junto con intervalos de Ay = 5 mag marcados con cruces negras.

3.1.4. YSOs

A pesar de que la fotometria en el infrarrojo medio existe para un 15—20 % de fuentes en el
Complejo RCW 91, este rango es mas preciso para identificar YSOs brillantes de Clase I y
Clase II (ver Imagen 1.2.1). Ademas, este rango permite identificar fuentes contaminantes
de origen extragaléactico, como por ejemplo galaxias no resueltas con formacion estelar
activa, nucleos galacticos activos (Active Galactic Nuclei, AGN), y galaxias dominadas por
emision de hidrocarburos aromaticos policiclicos (Polycyclic Aromatic Hydrocarbon, PAH).
Igualmente, permite separar fuentes contaminantes de origen no-estelar, como “nudos” con

emision de PAH y choques en la nebulosa de RCW 91B (Gutermuth et al. 2009).

En la Figura 3.1.11 se presentan los diagramas color-color en el rango 3.6 — 8.0 pum de
GLIMPSE para las fuentes en el area de RCW 91B. A partir de los criterios definidos
por Gutermuth et al. (2009), se clasifico 1 fuente como galaxia no resuelta con formacion
estelar, 158 fuentes fueron como emision de PAH, 3 YSOs de Clase I y 2 YSOs de Clase 11,
mientras que al resto de fuentes en el area de RCW 91B no se les asigné una clasificacion.
Con este método, podemos diferenciar YSOs genuinos de las estrellas de campo enrojecidas,
pero no podemos separar YSOs de Clase II muy enrojecidos de YSOs de Clase I (e.g. Saral
et al. 2017). En nuestro caso, esto no es problema pues estamos interesados en contenido
estelar joven de la region, o sea YSOs de Clase I y Clase II.
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Figura 3.1.11: Diagramas color-color (paneles superior izquierdo, superior derecho e inferior
derecho) y color-magnitud (panel inferior izquierdo) en el infrarrojo medio de fuentes con
TSapaki < 3.0 (puntos grises), utilizados para identificar objetos contaminantes en la region.
Ademas, se identifican las estrellas de tipo O3—B3 (simbolos violeta y azul), asi como también las
fuentes identificadas como posibles YSOs de Clase I (puntos rojos) e YSOs de Clase II (puntos
verdes). Las lineas punteadas y solidas negras, representan los limites definidos para fuentes
contaminantes e YSOs de Clase I-1I, respectivamente (ver Apéndice Al de Gutermuth et al. 2009).
Curiosamente, Sapaki se ubica justo en el limite de los YSOs de Clase II.

En la Figura 3.1.12 se presenta la distribuciéon espacial y el CMD de los 3 YSOs de Clase
I (identificados como R1, R2 y R3) y los 2 YSOs de Clase II (identificados como V1 y
V2). Podemos observar que R1, R2, V1 y V2, forman un grupo de fuentes el CMD cuyas
posiciones son consistentes con isécronas PARSEC de edades 0.5 — 1.5 Myr y extinciéon
Ay ~ 15 mag. Por otra parte, la posicion de R3 en el CMD se explica por isécronas menos
extinguidas (Ay = 5 — 8 mag) y mas viejas (~ 7 Myr), ademés de que se ubica en la parte
mas brillante de la nebulosa, estando més cerca de RCW 91A que de RCW 91B. De esta
forma, es muy probable que las fuentes R1, R2, V1, y V2 sean congéneres con Sapaki,
siendo asi prueba de un episodio de formacion estelar reciente (~ 1 Myr) en la region.
Solamente la fuente R1 fue recuperada con el algoritmo de descontaminacion estadistica,
lo que resalta la importancia de utilizar fotometria en el infrarrojo medio para identificar
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los YSOs mas brillantes de la regiéon. Es preciso mencionar que las fuentes R1, R2, R3, V1
y V2 también presentan colores J — H y H — K consistentes con un exceso de emision
infrarroja.
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Y50 Clase | ol
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.
I
.

Figura 3.1.12: Panel izquierdo: Imagen de RCW 91B en la banda 8.0 um que muestra la
distribucion espacial de los YSOs de Clase I (circulos rojos) y Clase II (circulos verdes). Ademaés,
se muestra el grupo de estrellas O3—B3 (simbolos violeta y azul). Asimismo, se muestran 8 fuentes
del catalogo SPICY de Kuhn et al. (2021) clasificadas como YSO de Clase I, YSO de Clase II o
inciertos, separadas en las fuentes con colores tipicos de estrellas de primer plano o gigantes rojas
(rombos rojos abiertos) y las fuentes con exceso de emision infrarroja (rombos rojos sélidos). El
Norte es hacia arriba y el Este hacia la izquierda. Panel derecho: CMD de las fuentes mostradas
en el panel izquierdo. Las is6cronas PARSEC y los vectores de extincion, son iguales que los
mostrados en la Figura 3.1.10.

Por otra parte, los objetos R1, R2, V1 y V2 también fueron identificados como posibles
YSOs en el catédlogo SPICY de Kuhn et al. (2021). Las fuentes R1 y R2 fueron clasificados
como una SED plana!, mientras que las fuentes V1 y V2 fueron clasificados como YSOs de
Clase II, lo que destaca la consistencia con el método de seleccion en el infrarrojo medio.
Cabe senalar que el catalogo SPICY incluye 8 fuentes adicionales, de las cuales 2 fueron
clasificadas como YSOs de Clase I, 4 fueron clasificadas como YSOs de Clase II, y 2 fueron
clasificadas como incierto. Ademés, 3 fuentes del catalogo SPICY presentan colores J — H
y H — K¢ consistentes con estrellas de primer plano o de gigantes enrojecidas, quedando
asi con 5 YSOs adicionales posiblemente asociados a RCW 91B (ver Figura 3.1.12). De
esta forma, la mitad de los YSOs se ubican cerca de las estrellas OB en la cavidad de
RCW 91B, mientras que la otra mitad se ubica en diferentes puntos hacia la periferia de la
nebulosa. Finalmente, obtenemos una muestra compuesta por 125 estrellas con exceso de
emision infrarroja, 5 YSOs identificados con fotometria en el infrarrojo cercano, 5 YSOs
del catalogo SPICY, y las 6 estrellas O3—B3 identificadas con espectroscopia, dando un
total de 141 fuentes en RCW 91B.

1Una SED plana se define por el valor del indice espectral infrarrojo: —0.3 < arr < 0.3 (ver Seccion 1.2.1).
Esta valor representa una etapa de transicion entre los YSOs de Clase I y Clase II.
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3.2. Examinando un caso plausible de formacién estelar
masiva aislada

El grado de aislamiento con el cual se forman las estrellas masivas, es una prueba importante
de las dos principales teorias de formacion estelar masiva (colapso monolitico y acrecion
competitiva, Secciéon 1.3). Segun la discusion presentada por Bressert et al. (2012), el
término estrella masiva aislada deja margen para diferentes interpretaciones, y se puede
argumentar en contra de dicha afirmacion de tres maneras:

1) La estrella masiva se esta formando con otras estrellas masivas en la misma nube
molecular o filamento (en un radio > 10 pc)

2) La formacion de la estrella masiva fue inducida por la retroalimentacion de otra
estrella masiva (dentro de un radio < 10 pc)

3) La estrella masiva estuvo gravitacionalmente ligada con otra estrella masiva en algtin
momento del pasado (dentro de un radio < 1 — 3 pc)

En términos generales, los puntos 1) y 2) implican similitudes en la edad, ubicacion
y composicion quimica de las estrellas formadas en la nube molecular (e.g. Watanabe
et al. 2017, Narloch et al. 2022). Pero, desde un punto gravitacional, estos puntos son
mayormente irrelevantes para la fisica detallada de la formacion estelar (McKee & Ostriker
2007), considerando el tiempo caracteristico de la formacion estelar masiva (< 10° Myr). Es
el punto 3) el que proporciona la escala espacial adecuada para que ocurran interacciones
entre las proto-estrellas y el gas de la region, en forma de acrecion, capturas gravitacionales
o colisiones (Bonnell & Smith 2011, Tan 2016). El estudio de Bressert et al. (2012) estuvo
enfocado en el punto 3), que es el menos restrictivo de todos, pero otros estudios se han
centrado en el punto 1), que es el més restrictivo en cuanto a la seleccién de candidatos
(e.g. de Wit et al. 2004, Oey et al. 2013, Stephens et al. 2017). En este trabajo de Tesis,
nos centraremos en el punto 3), pues ofrece la escala espacial que nos permite estudiar los
mecanismos de formacion estelar masiva a pequena escala (colapso monolitico, acrecion
competitiva y coalescencia) de los mecanismos a gran escala presentados en la Tabla 1.3.1.

3.2.1. Criterios de aislamiento aplicados a Sapaki

En la Tabla 1.3.2 se presentan los criterios que seguiremos para estudiar el grado de
aislamiento de una estrella masiva. Estos criterios tienen en cuenta el tipo espectral de la
estrella candidata, su ubicacion en el plano del cielo y su cinematica, dentro del contexto
del punto 3) descrito anteriormente.

e Criterio A — En el caso de Sapaki, el criterio A se cumple por el tipo espectral
determinado con espectroscopia (O3 If*, Seccion 3.2). De hecho, la otra estrella O de RCW
91B (S15) también cumple este criterio (O7 V, Seccién 3.1.2).

e Criterio B — La estrella de tipo O maés cercana a Sapaki es S15 (07 V), que se
encuentra a 1.9" hacia el Norte (o 2.7 pc para una distancia de 5 kpc), asi que el criterio B
se cumple para Sapaki. Més atn, este criterio también aplica para la fuente S15.

e Criterio C — En la Figura 3.2.1 se presentan las mediciones de velocidad radial para
Sapaki en los anos 2015—2023, utilizando ambos métodos descritos en la Seccion 2.3.5.
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En el ajuste Gaussiano linea por linea se utilizo el error mas pequenio (ogyst), con el cual
observamos una variacion en la velocidad radial a través de los anos, pero no es una variacion
significativa considerando el promedio y error de 30 calculado (V. grit = —62.7+26.4). En
la correlacion cruzada se utilizo siempre como referencia el espectro de Cyg OB2-22A ) y en
este caso si observamos una variacion significativa de la velocidad radial para el promedio
calculado (V. xcor = —62.7 £ 26.4), lo que sugiere que Sapaki si podria ser un sistema
binario o multiple. Esto es de esperar, considerando que el 90 % de estrellas O de secuencia
principal son sistemas multiples (Offner et al. 2023). Ademas, en ambos diagramas se
observa que la amplitud de la variacion es de ~ —90 km s™!, que es del orden encontrado
en otros sistemas masivos multiples como HD 93129A (Maiz Apellaniz et al. 2017) o
Pismis 24-1 (Maiz Apellaniz et al. 2007). En cualquier caso, si suponemos que Sapaki es
un sistema multiple, entonces el valor promedio calculado con cada método corresponde
a la velocidad radial del baricentro del sistema, que esta en linea con la velocidad radial
del gas molecular en RCW 91B (Tabla 1.4.1). Futuros censos espectroscopicos realizados
de forma sistematica, ayudaran a confirmar/descartar la multiplicidad de Sapaki. Para el
caso de la fuente S15, solamente disponemos de espectroscopia en una época, por ende no
se puede decir nada sobre este criterio.
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Figura 3.2.1: Velocidad radial de Sapaki en funcién del dia juliano heliocéntrico (HJD), para los
distintos espectros 6pticos disponibles (ver Tabla D.1). Panel izquierdo: Velocidad radial medida
con el ajuste Gaussiano linea por linea (V, grit), en donde las barras de error representan los
errores ostat, y IV es el nimero de lineas utilizadas en el calculo. Panel derecho: Velocidad radial
medida con el método de correlacion cruzada (V. xcor), utilizando como referencia el espectro de
GOSSS de Cyg OB2-22A. En ambos paneles, la banda gris central representa la velocidad radial
promedio junto con una incertidumbre de 3o.

e Criterio D — Como vemos en la Figura 3.1.4, las estrellas O3—B3 de RCW 91 se
concentran en torno a un valor de velocidad radial de V,.qrit = —58.8 y V. xcor = —64.7 km
s7!. De esta forma, si consideramos la velocidad radial del baricentro de Sapaki, entonces
si es consistente con el promedio medido en RCW 91B, por lo que descartamos que sea
una estrella runaway en la linea de vision. En el caso de la fuente S15, la velocidad radial
V,.aric estd en linea con el promedio OB de la region, no asf la velocidad radial V,.grix que
difiere en mas de 1o del promedio, por lo que no podemos afirmar/descartar que sea una
estrella runaway en la linea de vision.
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e Criterio E — Como vemos en la Tabla 3.1.2, se calcul6 una velocidad tangencial
peculiar (con Gaia DR3) V; pec = 7.0 £ 1.9 km s™! para Sapaki, por lo que descartamos
que sea una runaway en el plano del cielo. De igual forma, descartamos que la fuente S15

sea una runaway en el plano del cielo, dado que V; pec = 2.5+ 1.1 km s,

e Criterio F — Sapaki se encuentra ubicada casi al centro de una cavidad que se observa
tanto en imagenes de Hae como también en iméagenes infrarrojas de RCW 91B (e.g. Figura
1.4.1). En el caso de la fuente S15, se encuentra inmersa en un filamento de polvo en el
borde de la region HITI .

e Criterio G — En el panel superior de la Figura 3.2.2, se presenta el RDP alrededor de
Sapaki para todas las fuentes en la region que son més brillantes que la magnitud limite
K¢ = 17.5 mag. A primera vista, la densidad crece de manera significativa (fuera de la
banda gris) para un radio reupaki < 60” (1.5 pc). Si ajustamos un perfil de King a esta
distribucién, encontramos un radio nuclear (r.) y una densidad superficial central (¥¢) de
0.38 pc v 196 pc—2, respectivamente. No obstante, la regién con TSapaki < 60" corresponde
a la cavidad evacuada de RCW 91B, por lo que existe contaminaciéon por estrellas de
fondo y de primer plano. Es por ello que utilizamos los resultados de la Secciéon 3.1.3, y asi
construimos el RDP con las 141 estrellas de la muestra final de RCW 91B, que corresponden
a las estrellas OB, fuentes con exceso de emision infrarroja e YSOs. En el panel inferior de
la Figura 3.2.2 se presenta el RDP considerando el catdlogo descontaminado, en donde
podemos observar que el RDP ahora muestra un evidente aumento de la densidad estelar
en la regién mas cercana a Sapaki (r < 15 — 20”). Es interesante notar que g, ~ 0, por
lo que el algoritmo de descontaminacion es efectivo para remover la contaminacion estelar
de campo. Nuevamente se puede ajustar un perfil de King, obteniendo asi los valores
de r, = 0.06 pc, Xy = 229 pc2 y ng = 1881 pc3. El valor de 7. estd en acuerdo con
el valor encontrado en otros cimulos jovenes y masivos de nuestra Galaxia (Portegies
Zwart et al. 2010, Barnes et al. 2019), pero los valores de ¥ y ng son demasiado bajos en
comparacion. Por ejemplo, en el camulo de Trumpler 14 se ha encontrado que r. = 0.12
pc, Yo = 2000 pc=2 y ng = 7300 pc—? (Ascenso et al. 2007). De hecho, la densidad central
de Trumpler 14 de por si es muy baja como para que el mecanismo de coalescencia haya
sido relevante en la formacion de las estrellas mas masivas, por lo que podemos concluir lo
mismo para Sapaki y las demas estrellas masivas de RCW 91B. Aunque, cabe aclarar que
estamos considerando fuentes con Kg < 17.5, que para una distancia y extincion de Sapaki
corresponden con estrellas de masa 2 1 M. Para una IMF de Kroupa (Kroupa 2001),
las estrellas con masa < 1 M, representan mas del 90 % del ntumero de estrellas en la
region (Kroupa et al. 2013), por lo que estamos observando una fraccion muy pequena de
la poblacion estelar en RCW 91B. Por ende, los valores calculados de ¥g y ng representan
un limite inferior del valor real. De todas maneras, la sobre-densidad de fuentes es real,
lo que sugiere la presencia de un cimulo compacto (r < 0.1 pc) con estrellas de masa
intermedia-baja alrededor de Sapaki. Estos resultados son dependientes de la calidad de la
fotometria utilizada, por lo que futuros censos con fotometria profunda y de alta resolucion
de la zona ayudaran a confirmar/descartar estos resultados.
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Figura 3.2.2: RDP centrado en Sapaki considerando todas las fuentes en el catalogo maestro
con Kg < 17.5 mag (panel superior), y con las 141 fuentes de la muestra final de RCW 91B (panel
inferior). Los simbolos representan diferentes anchos del area anular considerada, el recuadro de
la esquina superior derecha representa la region utilizada en la estimacion de la densidad estelar
de campo Yy, y el area sombreada gris representa g, + 30 de incertidumbre. Ademas, la linea
sOlida roja representa el mejor ajuste del perfil de King a los intervalos més pequenos, y la linea
punteada verde representa el radio del nucleo (r.) determinado con el ajuste. En el recuadro rojo
se muestra el radio del nicleo y la densidad superficial central (X). La conversion de ” a pc se
realiz6 considerando una distancia de 4.93 kpc.
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Figura 3.2.3: RDP centrado en la fuente S15 de todas las fuentes en el catalogo maestro
con Kg < 17.5 mag. Los simbolos representan diferentes anchos del area anular considerada,
el recuadro de la esquina superior derecha representa la regiéon utilizada en la estimaciéon de la
densidad estelar de campo Yy, y el area sombreada gris representa Y, & 30 de incertidumbre.
La sobre-densidad de fuentes en la region méas interna (r < 0.1 pc) y en el intervalo mas pequeno
(1"), es causada por una sola fuente que cae en el area anular. La conversion de ” a pc se realizo
considerando una distancia de 4.93 kpc.

De igual manera, en la Figura 3.2.3 se presenta el RDP de S15, que contrasta de forma
perfecta con el RDP de Sapaki. En este caso, no se observa una sobre-densidad significativa
de fuentes ni siquiera utilizando todas las fuentes del catalogo con Kg < 17.5 mag, por
ende tampoco es posible ajustar un perfil de King. Aunque, a excepcion de Sapaki, la
fuente S15 se encuentra en un filamento de polvo que podria estar enmascarando la luz de
fuentes tenues alrededor, lo que realza la importancia de un censo fotométrico profundo
de la region. En la Tabla 1.3.2 se resumen los criterios de aislamiento para Sapaki y S15.

Antes de finalizar, en la Figura 3.2.4 se presenta el diagrama de contorno de la densidad
estelar en RCW 91B, construido mediante una estimacion de densidad de Kernel (Kernel
Density Estimator, KDE) sobre el catdlogo maestro completo y la muestra final de
estrellas. En ambos diagramas de la Figura 3.2.4, se observa una distribuciéon centralmente
condensada que esta en acuerdo con lo observado en el RDP (Figura 3.2.2). En el KDE de
la muestra final de RCW 91B, el méaximo de la distribucion se ubica en las coordenadas
RA j2000 = 229.1459° y Decjogoo = —H8.1738°, 0 sea ~ 30" (~ 0.7 pc) hacia el suroeste
de Sapaki. Ademés, la distribucién se extiende preferentemente hacia el oeste de RCW
91B, en direccién hacia la region mas brillante de la nebulosa (ver Figura 3.1.10), lo cual
tiene sentido considerando que se trata de objetos jévenes asociados formados en RCw
91B. Curiosamente, la distribucién presenta una forma elongada, en donde su semieje
mayor apunta en una direcciéon norte-sur, de forma que esta casi alineado con el vector
que conecta RCW 91B y el centro del camulo Lynga 3.
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Figura 3.2.4: Diagrama de contorno de la densidad estelar calculada con el KDE, para
todas las fuentes del catalogo maestro (panel izquierdo), y para las fuentes presuntamente
genuinas de RCW 91B (panel derecho). En ambos diagramas, se calcula la densidad
superficial utilizando cuadrados de tamano 3’ x 3’ y separados por 1.5". En ambos paneles,
se muestran las estrellas O3—B3 de RCW 91B (simbolos magenta y azules) y las 135
estrellas de la muestra final (circulos rojos). Ademaés, la estrella negra representa el punto
méaximo de densidad superficial en el KDE.

3.2.2. Funciéon de masa estelar observada

Hasta ahora, hemos visto que existe una poblaciéon escasa de estrellas OB y de estrellas
de masa intermedia-baja que constituyen RCW 91B. Para construir la funciéon de masa
de la region, consideramos las 6 estrellas O3—B3 de secuencia principal y las 135 fuentes
descontaminadas con exceso de emision infrarroja (incluyendo los YSOs). Dado que la
poblacion de masa intermedia-baja en RCW 91 presenta una dispersion en la edad (Seccion
3.1.3), seleccionaremos las fuentes con edades compatibles con la edad de Sapaki, mas
concretamente en el rango 0.5 — 2.5 Myr. Ademas, debido a la extincién diferencial
observada en RCW 91B, vamos a considerar un amplio rango de extincion, especificamente
en el rango Ay = 5 — 25 mag. Vamos a descartar las fuentes que se encuentran por debajo
de la isocrona de 2.5 Myr con extinciéon Ay = 5 mag, y significativamente por encima
de las is6cronas de 0.5 Myr con extincion Ay = 25 mag (ver Figura 3.2.5). Después,
dividimos la muestra en estrellas de secuencia principal (MS) y pre-secuencia principal
(PMS), basandonos en que las estrellas MS se encuentran cerca de las estrellas en el
diagrama color-color de la Figura 3.1.9, mientras que las estrellas PMS corresponde al
resto de estrellas en el diagrama (y a la derecha del vector de extincion). De esta forma, la
funcion de masa considera las 6 estrellas O3—B3 y la nueva muestra de 120 fuentes jovenes
en RCW 91B (5 de MS y 115 de PMS, ver Figura 3.2.5). Con la muestra final definida,
utilizamos el algoritmo descrito en la Seccidon 2.3.9 para asignar las masas iniciales y masas
actuales a cada objeto.

En la Figura 3.2.6 se presenta la funcién de masa y la funcién de luminosidad en la banda
Kg, considerando una edad de 1.5 Myr para la region. En la funcién de masa, podemos
observar que existe un valor anormalmente alto de estrellas con masas 2 — 5 M, pero este
efecto no se observa en la funcion de luminosidad (en la region de Transicion MS-PMS).
El comportamiento de estos intervalos se debe a que las isécronas PARSEC presentan una
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Figura 3.2.5: Panel izquierdo: CMD de las estrellas O3—B3 (sfmbolos coloreados) y de las 135
fuentes de la muestra final (puntos grises). Ademas, se presentan is6cronas PARSEC de 0.5 Myr
(azul) y 2.5 Myr (rojo), ubicadas a 4.93 kpc, y enrojecidas con los valores de extincion Ay =5
mag y Ay = 25 mag (isocronas de la izquierda y derecha, respectivamente) y una ley de extincion
Aj/Ay =0.278 y Ak, /Ay = 0.121. Las lineas punteadas representan el vector de enrojecimiento,
con intervalos de 5 mag. También, se muestran las 120 fuentes jéovenes de RCW 91B consideradas
en la construccion de su funcion de masa (puntos negros). Las fuentes encerradas en cuadrados
negros, corresponden a los YSOs encontrados en la Secciéon 3.1.4. Panel derecho: CMD con la
muestra final de estrellas para construir la funciéon de masa de RCW 91, en donde se ha separado
la muestra en estrellas MS (circulos solidos) y PMS (circulos abiertos).

degeneracion en la masa y las magnitudes observadas, que se puede visualizar en la curva
que toma la parte de PMS antes de transicionar a la zona de MS (ver Figura 2.3.2). El rango
de masas con degeneracion depende de la edad de la isécrona, estando en el rango ~ 3 — 4
Mg, para una edad de 1.5 Myr. Dado que el algoritmo de asignacion de masas (Seccion
2.3.9) considera distintos valores de extincion Ay, es incapaz de discriminar entre una
estrella mas masiva y mas extinguida, de una estrella menos masiva y menos extinguida.
Esto produce una acumulacion falsa de fuentes en el rango 2 — 5 M, seguida de una falta
de fuentes en el rango inmediatamente menor (1 — 2 M), efecto que hemos denominado
sesgo de asignacion de masas. Luego de probar diferentes configuraciones e intervalos para
la asignacion de masas, hemos estimado que el algoritmo tiende a sobre-estimar en un
factor x3 el namero de fuentes en el rango 2 — 5 M, seguido de una baja proporcional
de fuentes en el rango 1 — 2 M. Por ende, en la Figura 3.2.6 se muestra la funciéon de
masa con estos intervalos corregidos por el sesgo de asignacién de masas, simplemente
dividiendo por 3 el ntimero de fuentes en el intervalo 2 — 5 Mg, y sumando los 2/3 del
total restante en el intervalo 2 — 5 Mg a las fuentes del intervalo 1 —2 Mg . De esta forma,
la funcion de masa se asemeja mas a la funcion de luminosidad en la banda Kg (Figura
3.2.6).

Para calcular el valor de «, se tuvo en cuenta un intervalo que considera a las estrellas de
masa intermedia y masivas (M > 2 M), y otro que considera a las estrellas mas masivas
de la muestra (M > 7 M). Utilizamos la técnica del ancho de intervalo variable (Maiz
Apellaniz & Ubeda 2005), el cual minimiza el impacto del sesgo de asignacién de masas al
distribuir el nimero de fuentes de forma equitativa. De esta forma, calculamos los siguientes
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Figura 3.2.6: Panel izquierdo: Funcion de masa para la muestra final de 126 estrellas de RCW
91B, para una edad de 1.5 Myr y los intervalos de masa en los rangos 0.5 —1 My, 1 -2 Mg, 2—5
Mg, 5—9 Mg, 9—15 Mg, 15 — 25 Mg, 25 — 40 Mg, 40 — 60 Mg, 60 — 85 Mg yv 85 — 120 Mg
(circulos abiertos). La linea punteada representa la pendiente de la funcién de masa de Salpeter,
mientras que la linea soélida es la pendiente calculada para las estrellas con M > 7 Mg. Los
circulos so6lidos de los intervalos de masa 1 — 2 Mg y 2 — 5 Mg, representan el ntimero esperado
de fuentes después de corregir por el sesgo de asignacion de masas (ver explicacion en el texto).
Panel derecho: Funcion de luminosidad en la banda Kg para la muestra final de 126 estrellas de
RCW 91B, agrupados en intervalos de AKg = 0.75 mag. Las lineas punteadas, representan la
conversion de masas a magnitudes para una isocrona de 1.5 Myr, en donde la transicién entre
estrellas de MS y PMS ocurre en la masa 4.2 Mg (Kg = 14.85 mag).

valores para la pendiente de la funcién de masa: ayrson,) = —1.92 £ 0.35 y ars7m) =
—1.40 + 0.45, en donde los errores fueron evaluados considerando 5 configuraciones del
numero y del tamano de los intervalos. El valor obtenido para las estrellas con M > 2 M,
es consistente dentro de ~ 1o con el valor candénico de Salpeter, el cual se puede notar en
la funcion de masas (Figura 3.2.6) cuando corregimos por el sesgo de asignacién de masas.
En cambio, las estrellas més masivas presentan una pendiente significativamente menor
que la funcion de Salpeter (funcion tipo top-heavy, Davé 2008), el cual puede ser indicativo
de un evento reciente de formacion estelar. Ahora, repetimos el calculo de aar>7a,,), pero
suponiendo que Sapaki es un sistema binario compuesto por dos estrellas de similar tipo
espectral, tal como ocurre con la estrella HD 93129A (02 If* + O2 If* + OB?, Maiz
Apellaniz et al. 2017) cuya masa se ha estimado en 2 60 M, para HD 93129Aa y = 30
M, para HD 93129Ab. Si consideramos estos valores para Sapaki, entonces obtenemos
un valor de ay>7m,) = —1.18, que es atin menor que la pendiente obtenido suponiendo
Sapaki un sistema individual.

El valor determinado de ays>7a,,) estd en linea con el valor encontrado para la poblacion
estelar masiva en algunos ctmulos jovenes de nuestra Galaxia, como por ejemplo
Trumpler 14 (o ~ —1.50, Rochau et al. 2011) o NGC 3603 (o« = —1.74, Harayama
et al. 2008). No obstante, en otros ctumulos y/o asociaciones masivas como Cyg OB2, se
ha encontrado que las estrellas de tipo O tienen una pendiente mucho mayor (o < —3,
Wright et al. 2010b), lo cual sugiere que las generaciones previas de estrellas han perdido
a sus miembros méas masivos. Si consideramos la edad de RCW 91B (~ 1.5 Myr) y una
velocidad tangencial tipica de runaways (~ 25 km s~!), entonces una estrella OB podria
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recorrer ~40 pc alejandose de RCW 91B, lo que podria explicar el déficit de estrellas
masivas observadas en la region. Cabe senalar que identificamos otra estrella de tipo O a
223" de Sapaki (fuente S100 de la Tabla D.1), la cual presenta una distancia y extincion
consistente con las demés estrellas OB de la region, aunque su ubicacion en la nebulosa la
sitia mas cerca de RCW 91A que de RCW 91B. Por ende, si consideramos la funcién de
masa de RCW 91, es posible que cambien los valores de aysanmy) ¥ @(vr>7a,), aunque
estas variaciones de la pendiente estan en parte encapsuladas en la incertidumbre asociada
a ambos valores.

Finalmente, calculamos la masa total observada (M) en RCW 91B para estrellas con
M =z 1 Mg, obteniendo asi el valor M = 400 — 450 M, si corregimos por el sesgo de
asignacion de masas (o M ~ 600 M si no se corrige). Estos valores son sorprendentemente
similares al valor obtenido por Marco & Negueruela (2017) para Berkeley 90 hasta estrellas
de 1 Mg (M =427 Mg). Aunque, debemos tener en cuenta que la muestra sufre de severa
incompletitud a partir de masas menores a 1 — 2 M, (Figura 3.2.6), por lo que el valor
calculado se puede establecer como un limite inferior para la masa total real. Se puede ir
mas alld y estimar la masa total hasta un limite de M ~ 0.5 M, suponiendo que la IMF
sigue la pendiente calculada anteriormente (a(a>2n,) = —1.92) al menos hasta 0.5 Mg
(Kroupa & Bouvier 2003), lo que nos permite calcular M = 550 — 600 M. Paralelamente,
podemos estimar la masa total hasta un limite de M = 0.08 M, suponiendo una IMF
canodnica en el rango 0.08 — 0.5 M (o = —1.30, Kroupa & Bouvier 2003), obteniendo asi
M =800 — 900 M, (aproximadamente el doble de lo obtenido en el rango > 1 M. Esto
significa que RCW 91B es un cimulo de masa intermedia con al menos dos estrellas de
tipo O en la parte superior de la secuencia principal, aunque la masa total sigue siendo
baja en comparacion con los valores M > 103 — 10* M, encontrados en otros ctimulos
jovenes y masivos de nuestra Galaxia (e.g. Ascenso et al. 2007, Harayama et al. 2008,
Wright et al. 2010b, Marco & Negueruela 2017).

Si bien nos estamos perdiendo una gran parte de la poblaciéon estelar, podemos concluir
que Sapaki se encuentra aislada de otras estrellas masivas del mismo calibre (i.e. <O7),
pero no esté aislada de estrellas de masa intermedia-baja que parecen ser coetaneas con
Sapaki. De esta forma, Sapaki se puede considerar un analogo mas evolucionado de los
YSOs masivos (Massive VSO, MYSO) en la Gran Nube de Magallanes reportados por
Stephens et al. (2017), los cuales estan aislados de otros MYSOs, asociaciones OB y nubes
moleculares gigantes, pero en realidad son la “punta del iceberg” de un cimulo de baja masa
(Mg < 100 M) con cientos de estrellas PMS en la vecindad de cada MYSO (Stephens
et al. 2017). El reciente estudio de Vargas-Salazar et al. (2020) también detectod estos
cumulos tipo “punta del iceberg” en la Pequena Nube de Magallanes, con una incidencia del
~ 4 — 5% en una muestra considerable de estrellas OB de campo. Posiblemente, el 1 —5 %
de estrellas O de campo Galacticas también sean ctiimulos tipo “punta del iceberg”, aunque
para confirmar esto se requieren estudios sistematicos de cada uno de estos ejemplares,
empleando fotometria infrarroja profunda y de alta resoluciéon para lidiar con el efecto de
la extincion interestelar y la alta densidad estelar del disco Galéctico, respectivamente.

3.2.3. Cumulos jovenes con estrellas similares a Sapaki

Las estrellas masivas se encuentran mayormente en el centro de cimulos masivos y jovenes,
como por ejemplo, el cimulo nuclear de 30 Doradus (R136) en la Gran Nube de Magallanes
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o el camulo nuclear de NGC 3603 (HD 97950) en nuestra Galaxia. Si bien, las estrellas méas
masivas conocidas (M > 100 M) no nacen como estrellas de tipo O sino como estrellas de
tipo WNh (Crowther et al. 2010), las estrellas de tipo O2—03.5 representan las estrellas
mas masivas con un espectro 6ptico con lineas de absorcion (ver Figura 3.1.1), alcanzando
masas M > 40 — 50 M. En general, estos objetos se encuentran ubicados dentro de
nebulosas de emision y en ctumulos con decenas de estrellas OB (Maiz Apellaniz et al.
2020), aunque también existen ejemplares de estrellas O2—03.5 aparentemente aisladas
en nuestra Galaxia que seran analizadas més adelante (Seccion 3.3).

- -ﬁm';'l' x 8.009

Figura 3.2.7: Imagen en la banda 4.5 pum de Spitzer centrada en Sapaki, en donde se muestran
las estrellas de tipo O3—09.7 (cuadrados violetas) y de tipo BO—B3 (cuadrados azules). También,
se muestra una escala lineal de 3 pc (considerando una distancia de 4.93 kpc). El Norte es hacia
arriba y el Este hacia la izquierda.

En la Figura 3.2.7 se muestra la distribucion espacial de estrellas masivas nativas a RCW
91B, en donde podemos observar un claro déficit de estrellas O2—B3 alrededor de Sapaki.
Vamos a contrastar estos resultados, con lo que se observa en otros cimulos y masivos que
contengan una estrella central de tipo espectral similar a Sapaki (02—03.5 If*). En la
Tabla 3.2.1 se presentan los pardmetros de los ciimulos considerados, mientras que en la
Figura 3.2.8 se muestran las estrellas O2—B3 en una escala espacial similar a la escala
considerada para RCW 91B (< 3 pe, ver Figura 3.2.7).
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RV AV d Edad Ref.
(mag) (kpc)  (Myr)
Trumpler 14 HD 93129 AaAb  O2 If* 4.23 2.20 236  0.5—2 MA17, 124, MA22

Cumulo Estrella O SpT

Bica 1 Cyg OB2-22A 03 If* 2.83 7.03 1.62 1-3 K02, MA18, MA22
Bica 2 Cyg OB2-7 O3If* 3.03 555 161 1-3 K02, MAIS, MA22
RCW 91B Sapaki 031 298 8.01 493 0.5—2 Este trabajo

Pismis 24 Pismis 24-1 AB 03.5 If* 3.24 6.25 1.64 1-3 R17, MA18, MA22
Berkeley 90 LS IIT +46 11 03.5 If* 3.23 5.58 2.74 1-3 Cl16, MA22

Tabla 3.2.1: Parametros de ciimulos jovenes en nuestra Galaxia, con estrellas centrales de tipo
espectral 02—03.5 If*.

Referencias. C16: Marco & Negueruela (2017), 124: Itrich et al. (2024), K02: Knodlseder et al.
(2002), MA17: Maiz Apellaniz et al. 2017, MA18: Maiz Apellaniz & Barba (2018), MA22: Maiz
Apellaniz et al. (2022), R17: Russeil et al. (2017).

e Trumpler 14 — El camulo Trumpler 14 reside en la Nebulosa de Carina, que es la
nebulosa mas grande vista en el hemisferio sur. Trumpler 14 se podria considerar un
cumulo masivo estandar, en donde se ha confirmado la existencia de al menos 13 estrellas
de tipo O y 22 estrellas de tipo B-temprano (Massey & Johnson 1993, Apellaniz et al.
2013, Berlanas et al. 2023). La estrella central del ctimulo, HD 93129A, es en realidad un
sistema multiple con al menos dos estrellas del mismo tipo espectral (02 If* 4+ O2 If* +
OB?, Maiz Apellaniz et al. 2017). El cimulo estéd rodeado de una poblacion estelar de
masa intermedia-baja muy joven (~1 Myr), pero con una significativa dispersion en la
edad, sobre el rango 0.5 — 10 Myr (Ascenso et al. 2007, Preibisch et al. 2011, Itrich et al.
2024). El ctmulo presenta una morfologia tipo core-halo, con un nicleo concentrado de
radio 1’ y un halo de estrellas PMS de radio 5" (Ascenso et al. 2007). Ademaés, el camulo
exhibe indicios de segregacion de masa para estrellas més masivas que 10 M (Sana et al.
2010), aunque dicho efecto podria ser explicado por evolucién dindmica a pesar de la
juventud del camulo (~ 1 Myr).

e Bica 1 y Bica 2 — Los ctimulos Bica 1 y Bica 2 forman parte de la misma asociacion
(Cyg OB2) en la region de Cygnus X. Bica 1 y Bica 2 corresponden a otro par de cimulos
ricos en estrellas OB, con un contenido equiparable al observado en Trumpler 14 (Kiminki
et al. 2007, Kobulnicky et al. 2014, Maiz Apellaniz et al. 2016). En ambos ctmulos,
encontramos a las estrellas centrales Cyg OB2-22A (Bica 1) y Cyg OB2-7 (Bica 2), que
si bien presentan una variabilidad fotométrica (Pigulski & Kotaczkowski 1998), no hay
estudios espectroscopicos que las respalden como sistemas multiples (Kiminki et al. 2007).
En estos camulos, también se ha descubierto una abundante poblaciéon joven de estrellas
PMS de baja masa, que aparentemente son coetaneas con las estrellas mas masivas
(Albacete Colombo et al. 2007). Pero, estos ctimulos no presentan una morfologia de tipo
core-halo, sino que su poblacion estelar (masiva y no masiva) estd mas bien dispersa (Vieu
et al. 2024). Si bien, la concentracion estrellas OB alrededor de las estrellas O3 If* podria
indicar una segregacion de masa primordial, Wright et al. (2014) sugieren que las estrellas
masivas en Cyg OB2 no muestran evidencia de haberse formado particularmente cerca
unas de otras.
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Trumpler 14
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Figura 3.2.8: Iméagenes en la banda 4.5 pm de Spitzer, centradas en diferentes cimulos con
estrellas de tipo O2—03.5 If* en el centro, exceptuando la imagen de Berkeley 90 que esta en
el filtro 4.6 um de WISE (de menor resolucion). En el panel superior derecho, Bica 1 esta en
el centro de la imagen mientras que Bica 2 estd un poco més al norte. En todos los paneles, se
muestran las estrellas de tipo 02—09.7 (cuadrados violetas) y de tipo BO—B3 (cuadrados azules).
También, se muestra una escala lineal de 3 pc, para las distancias consideradas en la Tabla 3.2.1.

El Norte es hacia arriba y el Este hacia la izquierda.
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e Pismis 24 — El ciimulo Pismis 24 reside en NGC 6357, un complejo de formaciéon
estelar compuesto de nubes moleculares gigantes, regiones HII y mas camulos estelares.
Pismis 24 se puede considerar un cimulo masivo, con al menos 10 estrellas de tipo O y
una docena de estrellas de tipo B-temprano (Maiz Apellaniz et al. 2016, Russeil et al.
2017, Ramirez-Tannus et al. 2020). La estrella central del cimulo corresponde a Pismis
24-1, un sistema multiple compuesto por al menos dos estrellas O-tempranas (03.5 If* +
O4 III(f) + OB?, Maiz Apellaniz et al. 2007). Ademaés, en el cimulo se ha detectado una
poblacion joven (1.0+£0.9 Myr) de estrellas PMS de baja masa que podria ser coetéanea con
las estrellas méas masivas (Wang et al. 2007, Fang et al. 2012), aunque también presenta
una dispersion en la edad de estrellas PMS en el rango 0.1 — 10 Myr (Massi et al. 2015).
Asimismo, el camulo presenta una morfologia de tipo core-halo en donde las estrellas
masivas se concentran en un niicleo compacto y las estrellas PMS se distribuyen en un
halo mas extendido (Gvaramadze et al. 2011, Massi et al. 2015). El camulo presenta
evidencia indirecta de segregacion de masa primordial, puesto que la fracciéon de discos
circunestelares para estrellas en formacion decrece conforme nos acercamos al nucleo de
Pismis 24 (Fang et al. 2012), y sumado a la morfologia de tipo core-halo, sugiere que las
estrellas mas masivas han estado ejerciendo su influencia mas fuertemente en el nicleo
desde su formacion.

e Berkeley 90 — El camulo Berkeley 90 es un ctimulo relativamente poco estudiado que
se encuentra en la brillante nebulosa Sh 2-115. A diferencia de los camulos vistos hasta
ahora, Berkeley 90 presenta una poblacién mas pobre de estrellas masivas, con al menos
4 estrellas de tipo O y 9 de tipo B-temprano (Marco & Negueruela 2017). La estrella
central del camulo corresponde a LS III +46 11, una binaria espectroscopico compuesta
por dos estrellas del mismo tipo espectral (03.5 If* + 03.5 If*, Maiz Apellaniz et al. 2015).
Igualmente, el cimulo presenta una poblacién de estrellas PMS de masa intermedia-baja y
edad ~ 3 Myr, ademas de evidencia de formacién estelar secuencial posiblemente inducida
por las estrellas masivas del caimulo (Marco & Negueruela 2017). No obstante, este cimulo
no presenta una morfologia de tipo core-halo bien definida, sino que su poblacion estelar
joven se encuentra mas bien dispersa. Como podemos ver, las caracteristicas de este ctiimulo
son las que mas se asemejan a RCW 91B.

Para evaluar cuantitativamente el contenido estelar masivo en una regiéon, vamos a definir
una serie de pardmetros que se basan en el nimero de estrellas O y B-tempranas alrededor
de una estrella O2—03.5 If*. Nos referiremos a ellos como pardmetros poblacionales y su
definicién se presenta a continuacién:

a) No: Numero de estrellas con tipo espectral 02—09.7
b)

¢) Yogp: Densidad superficial de estrellas O2—B3

d) Ro/g: Cociente entre el numero de estrellas 02—09.7 y B0—B3

Ng: Numero de estrellas con tipo espectral BO—B3

Los pardmetros No y Ng son indicadores de la riqueza de estrellas masivas en el cimulo,
mientras que el parametro Yop permite normalizar la riqueza por el drea considerada
(r =3 pc). El parametro Ro g puede indicar la etapa evolutiva, pues cimulos muy jovenes
deberfan exhibir una dominancia de estrellas O (Ro/s > 1). Cabe sefialar que estos
parametros tienen sus limitaciones, pues dependen de la completitud observacional, del
porcentaje de binarias y de estrellas runaways, y del area definida para contar las estrellas.
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Por otra parte, estudiamos la relacion my.x — My en estos cimulos, utilizando como
valor de my.x la masa de la estrella O2—03.5 If*. También vamos a considerar la relacion
Mmax — Mmax,2, €1 donde My 2 €s la masa de la segunda estrella més masiva del ctiimulo.
Lamb et al. (2010) propusieron que las estrellas masivas segregadas al nicleo del camulo,
tienen menos probabilidad de ser “evaporadas” por la rapida remocion del gas residual
ocasionada por los fuertes vientos y radiacion UV. A este fendmeno, se le conoce como
“mortalidad de infantes” (infant mortality, Bastian & Goodwin 2006). De esta forma, es
mas probable que las dos estrellas mas masivas permanezcan en el ciimulo, haciendo que
la relacion Mupax — Mmax 2 sea casi independiente de este efecto (Lamb et al. 2010).

No Np Rom XoB Mmax  Mmax,2 My Ref.

(pc™®) (Mo) (Mo)  (10° My)
Trumpler 14 19 36 0.5 1.9 60 — 100 =50 4—-10 A07, S10, MA17
Bica 1 13 9 1.4 0.8 49—-75 40-60 <10 MO05, W15, B20
Bica 2 15 23 0.7 1.3 46 — 75 40 — 60 <10 MO05, W15, B20
RCW 91B 2 4 0.5 0.2 50 —100 25 —35 <1 Este trabajo
Pismis 24 12 14 0.9 0.9 74 —97 66 — 96 2—6 MAO07, F12, M15
Berkeley 90 5 9 06 05 >50 >50 <1 MAI5, C16

Cumulo

Tabla 3.2.2: Parametros poblacionales de los ctimulos jovenes con estrellas de tipo espectral
02—03.5 If*. Los valores de No y Np tienen en cuenta sistemas binarios/miltiples confirmados.
Cabe senialar que Bica 1 y Bica 2 comparten 13 estrellas de tipo O y 8 estrellas de tipo B, por lo
que se han asignado las fuentes al camulo més cercano, ya sea Bica 1 o Bica 2.

Referencias. A07: Ascenso et al. (2007), B20: Berlanas et al. (2020), C16: Marco & Negueruela
(2017), F12: Fang et al. (2012), M05: Mokiem et al. (2005), M15: Massi et al. (2015), MAO7: Maiz
Apellaniz et al. (2007), MA15: Maiz Apellaniz et al. (2015), MA17: Maiz Apellaniz et al. (2017),
S10: Sana et al. (2010), W15: Wright et al. (2015).

En la Tabla 3.2.2 se presentan los parametros observacionales calculados para un éarea
circular de radio 3 pc, centrada en las estrellas O2—03.5 If* de cada camulo. Ademaés, se
presentan los valores de mmax, Mmax,2 ¥ M obtenidos de diversos trabajos en la literatura,
sino se estiman de las calibraciones de Martins et al. (2005) con el tipo espectral. Por
un lado, en la Tabla 3.2.2 observamos que Trumpler 14 es el tinico cimulo con mas de
50 estrellas OB (considerando sistemas multiples), seguido de cerca por Bica 2 con < 40
estrellas, Pismis 24 y Bica 1 con < 30 estrellas, luego Berkeley 90 con < 20 estrellas
y finalmente RCW 91B < 10 estrellas confirmadas, siendo asi el ciimulo més pobre en
estrellas OB de todos los considerados. De hecho, este efecto también se visualiza en el
valor de Yo /g, pues Trumpler 14 es el ctimulo con mayor densidad superficial de estrellas
OB, mientras que RCW 91B es el menor. Notemos como Berkeley 90 presenta Yo/ = 0.5
pc~2, por lo que podriamos este valor como limite para separar grupos OB moderadamente
poblados de grupos OB pobres, mientras que Xo,p > 1.0 pc™? indicarfa un cimulo rico en
estrellas OB. Por otra parte, el valor de Ro /g parece no depender del ntimero de estrellas
OB, puesto que Trumpler 14 y RCW 91B presentan el mismo valor (Ro/s = 0.5). No
obstante, este valor puede estar subestimado, si consideramos que atn pueden haber
estrellas O binarias que no han sido caracterizadas como tal (Offner et al. 2023), asi como
también el alto porcentaje (2 25 %) de estrellas de tipo O runaway (Carretero-Castrillo
et al. 2023), puesto que estamos definiendo un area que abarca ~ 6 pc en escala lineal.
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Figura 3.2.9: Panel izquierdo: Relacion entre la masa de un ctmulo (M) y la masa de su
estrella mas masiva (mmpmayx). Las lineas solidas de colores tienen el mismo significado que en la
Figura 1.3.6. Ademaés, se muestra la ubicaciéon de los cimulos presentados en la Tabla 3.2.2. Panel
derecho: Relacion entre la masa de la estrella mas masiva del cimulo (myax) y su cociente con la
segunda estrella mas masiva (Mmax,2/Mmax). LOs puntos rojos, naranjas y verdes, representan
simulaciones de cimulos con 10 — 102, 102 — 103 y 10% — 10* estrellas, respectivamente, y con una
masa M > 40 M. Los cuadrados negros representan las observaciones de Lamb et al. (2010),
mientras que la linea punteada gris indica la separaciéon de lo ciimulos con Ng > 1y Ng = 1.
También se muestra la ubicacion de los ctimulos con estrellas O2—03.5 If* de la Tabla 3.2.2.

En el panel izquierdo de la Figura 3.2.9 se presenta la relacion my,., — M, para los cimulos
con estrellas 02—03.5 If*. Los cumulos Trumpler 14 y Pismis 24 siguen de cerca la relacion
canonica de My, — My (linea negra de la Figura 3.2.9. En cambio, los caimulos Bica 1 y
Bica 2 quedan hacia arriba e izquierda de la relaciéon canoénica, lo cual es una consecuencia
del alto valor de la masa total del cimulo (que en realidad es un limite superior para ambos
camulos). Igualmente, el camulo Berkeley 90 queda ligeramente por debajo de la relacion
canodnica, aunque Marco & Negueruela (2017) senalaron que la masa del cimulo podria ser
tan alta como log(M./Mg) ~ 3.2, de modo que estaria mas cerca de la relacién canonica.
En RCW 91B observamos que aparece mas abajo de las relaciones y los demés ctimulos,
sugiriendo que tiene una masa estelar total significativamente menor que la predicha por los
modelos tedricos. Aunque, se podria compensar suponiendo una masa menor para Sapaki
(disminuye M.y ), 0 considerando la poblacion estelar joven de RCW 91A en nuestra
muestra (aumenta M,). En cualquier caso, estos resultados sugieren que la IMF de RCW
91B no sigue un muestreo 6ptimo sino mas bien estocastico, en donde la masa estelar de la
region es insuficiente para explicar su estrella mas masiva, que corresponde a Sapaki. De
esta forma, el caso de Sapaki y el caimulo de RCW 91B desafian los escenarios de formacion
estelar que resultan en ctimulos masivos canénicos, como la acreciéon competitiva.

En el panel derecho de la Figura 3.2.9, se presenta la relacion mmax — Mmax2 para los
cumulos considerados. En dicha figura, podemos observar que todos los ciimulos caen fuera
de la zona de ciimulos compuestos solamente por una estrella O (No = 1), los cuales son
el resultado de una IMF estocéastica. RCW 91B es el grupo mas cercano a estos ctumulos
con Np = 1, por lo que podria considerarse un punto intermedio entre estos cimulos tipo
“punta del iceberg” y los ciimulos jovenes clésicos. Aunque, en el caso de RCW 91B, se
utilizé como Mmpax 2 la masa de la fuente S15 (O7 V), pero este valor podria ser incorrecto
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si consideramos que S15 se podria haber formado en un evento independiente de Sapaki
(debido a sus edades ligeramente diferentes, Figura 3.1.6). De esta forma, si consideramos
S1 como la segunda estrella mas masiva encontramos que Mmax2/Mmax 2, 0.07, y por
ende RCW 91B entraria en la region de los ctimulos con No = 1 y masas 10* — 10% M.
En contraposicion, si suponemos que Sapaki es una binaria compuesta por dos estrellas
similares (y por ende, masas similares), entonces RCW 91B se alejaria verticalmente de la
region con Np = 1, situandolo més cerca de los demas cumulos jovenes. De todas maneras,
considerando a la fuente S15 como la segunda estrella mas masiva, RCW 91B ocupa
una posicion limitrofe entre los ctimulos tipo “punta del iceberg” y los ciimulos masivos
clasicos de nuestra Galaxia. El caso de Sapaki y RCW 91B sin duda que exige fotometria
infrarroja profunda y espectroscopia multiépoca para una determinaciéon méas precisa de
los pardmetros M1, Mmax ¥ Mmax 2-

3.3. Casos adicionales de estrellas masivas aisladas

Ademas del caso de Sapaki, existe un 1 — 5% de estrellas masivas en nuestra Galaxia cuyo
origen no se puede trazar a un camulo o asociacion OB (de Wit et al. 2005, Zinnecker
& Yorke 2007, Kalari et al. 2019). Estos objetos se suman a la selecta lista de estrellas
masivas aisladas encontradas en las Nubes de Magallanes (Lamb et al. 2010, Bressert et al.
2012), y su existencia es inconsistente con una relacion my,x — M determinista, y por
ende con el modelo de acrecion competitiva para formar estrellas masivas. A continuacion,
se presentan algunos de los candidatos mas interesantes a formacion estelar masiva aislada,
y se comparan sus propiedades con las de la estrella Sapaki en la Tabla 3.3.1.

3.3.1. Estrellas masivas en NGC 3603

NGC 3603 es uno de los cimulos més masivos, densos, y ricos en estrellas de tipo O en
la Via Lactea (Melena et al. 2008), siendo una version “miniatura” de las galaxias tipo
starburst® observadas en el Universo local. Roman-Lopes et al. (2016) identificaron dos
estrellas de tipo O en NGC 3603 con similar tipo espectral al de Sapaki y que estéan
relativamente aisladas de otras estrellas masivas de su entorno: RFS3 (02 If*) y RFSS8
(03.5 If*). La primera estrella se encuentra ubicada a una distancia proyectada de ~ 3
pc hacia el noreste del cimulo central de NGC 3603 (Roman-Lopes 2013), mientras que
la segunda se ubica a ~ 62 pc hacia el sur de NGC 3603. A priori, ambas estrellas se
presentan como interesantes candidatas a formacion estelar masiva aislada, por lo que
analizamos su aparente aislamiento con mayor detalle.

e RFS3 (03 If*) — El estudio de Roman-Lopes (2013) sugiere que la existencia de una
estrella tan masiva (M ~ 100 M) en la periferia de un camulo joven y masivo, se opone
a las teorfa de formacion estelar que especifica que estos sistemas se forman en el centro de
dichos camulos (acrecién competitiva y coalescencia). En una campana observacional con
MagE el dia 10/03/2024 (Prog. ID 14T024LE, ver Apéndice A3), obtuvimos espectroscopia
optica de RFS3 que nos permite re-clasificar la estrella con el tipo espectral O3 If*, basado
en el cociente de N IV A\4058 /N III A\4640 y en su similitud con el espectro de Sapaki (ver
Figura C.20), descartando asi el tipo O2 If* determinado anteriormente por Roman-Lopes
et al. (2016). En iméagenes de Hae con HST, se puede observar que RFS3 es una binaria

2Galaxia con una tasa de formaciéon anormalmente alta, tipicamente > 10 My yr~! para galaxias locales
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Estrella SpT Criterios Ref.
A B C D E F G

Sapaki 03 If* ° ° ° ° ° O Este trabajo
S15 orv () [ — © ) () © Este trabajo
RFS3 03 If* ] O - ° O ] © R13, R16
RFS8 03.5 If* ] ® - © [ ) o © R16, K19
WR 102ka WN 10 O ° - © - [ J L J Osl13
CXOGC J174628 | O4—6 Ia () ° - — © © © C21
CXOGC J174703 | O4—6 Ia ] o - — © © © C21
CXOGC J174725 | O4—6 Ia () ° - - © © © C21
VFTS 382 04-5 V((fc))z ] ] ° { © { [ ] B12
VFTS 488 06 V((f))z () ° () { © { { B12
VFTS 849 07 Vz ] [ ° (] [ ) [ ] B12
AzV 58 B0.5 III((f)) @) ° - o © ° L ] L10, G12
AzV 186 O8 TII((f)) O L ] - o © O L ] L10, G12
AzV 226 o7 III((f)) ] ° - O { { L J L10, G12
N33-1 06.5-7V ] (] — — © o ] S11, G12
SMC 35491 o8V O [ - ° O [ @) Oel3
SMC 66415 09.7 Ia @) ° - o © [ O Oel3
s2 03-5 Vz () ° - { ] - © L J G19
s3 o9V O ° — [ — © © G19

Tabla 3.3.1: Criterios de formacion estelar masiva aislada (Tabla 1.3.2) aplicados a otros
candidatos de la Via Lactea y de galaxias cercanas. Los simbolos representan que el criterio se
confirma con los datos actuales (@) el criterio no se puede confirmar/descartar completamente
con los datos actuales (©), el criterio no se cumple con los datos actuales (O), o no se puede
deducir informacion relevante de los datos actuales (—).

Referencias. C21: Clark et al. (2021), G12: Gvaramadze et al. (2012), G19: Garcia et al. (2019),
K19: Kalari et al. (2019), L10: Lamb et al. (2010), Oel3: Oey et al. (2013), Os13: Oskinova et al.
(2013), R13: Roman-Lopes (2013), R16: Roman-Lopes et al. (2016), S11: Selier et al. (2011)
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visual separada una distancia proyectada de 0.014 pc (Figura 1 de Roman-Lopes 2013), lo
que ayuda a explicar el perfil de Ha que muestra una linea de emisién con una absorcion
central (ver Figura C.20), el cual también se observa en el espectro de HD 93129A (Maiz
Apellaniz et al. 2017). Aun asi, podemos medir la velocidad radial en el espectro de MagE
con los métodos de la Seccién 2.3, obteniendo asi los valores V;. qrix = 26.8 +21.2 km st
(error ogyst) ¥ Vixcor = 13.6£5.9 km s~ (utilizando como referencia el espectro de Sapaki).
Los estudios de velocidad radial en NGC 3603 son escasos y se limitan a mediciones en
ondas de radio del gas molecular, el cual tiene valores entre 10 y 20 km s~* (Niirnberger
et al. 2002), asi que es consistente con los valores obtenidos para RFS3. Por otra parte,
a partir de la receta descrita en la Secciéon 2.3.6, los movimientos propios de Gaia DR3
y asumiendo una distancia de 7.6 kpc (Crowther et al. 2010), calculamos una velocidad
tangencial peculiar de 98.2 +36.7 km s~!, lo que sugiere que RFS3 es una estrella runaway
en el plano del cielo con 20 de significancia (Kobulnicky & Chick 2022). En el marco del
escenario DES (Seccion 1.3.3), estas altas velocidades pueden ser inducidas a través de
la interaccién gravitatoria entre una estrella de la masa de RFS3, y un sistema masivo
binario en el centro del cimulo como NGC 3603 Al (Gvaramadze & Gualandris 2011).
Por tltimo, RFS3 se ubica en una region de NGC 3603 con emision en Ha y en 8.0um, lo
que reafirma que su origen esté en la nebulosa de NGC 3603. En la Tabla 3.3.1 se resumen
los criterios de aislamiento para RFS3.

e RFS8 (03.5 If*) — El estudio de Kalari et al. (2019) sugiere que esta fuente podria
haberse formado in-situ, lo que explicaria su juventud (< 2 Myr) y ubicacion en NGC
3603. Basandose en el VPD de NGC 3603, se descarta que RFS8 sea una runaway en
el plano del cielo (Figura 1 de Kalari et al. 2019). Ademas, su RDP no muestra un
incremento significativo de fuentes con Kg < 16.5 mag (M 2 1.7 M) en un radio de 12 pc
(Figura 4 de Kalari et al. 2019). Asimismo, en imagenes de Ha del censo Super-COSMOS?
observamos que RFS8 se encuentra ubicada en un tenue filamento de gas, mientras que
en imagenes del infrarrojo medio vemos que esta inmersa en una columna de polvo (ver
Figura C.21). Por otra parte, con la metodologia de la Secciéon 2.3.6, los movimientos
propios de Gaia DR3 y una distancia de 7.6 kpc (Crowther et al. 2010), calculamos una
velocidad peculiar de 18.9 4 1.6 km s7!, la cual nos permite descartar que RFSS8 sea
una estrella runaway en el plano del cielo (Tetzlaff et al. 2011). Ademaés, descargamos
la, espectroscopia 6ptica de Goodman disponible para RFS8*, y medimos la velocidad
radial de su espectro utilizando ambos métodos descritos en la Seccion 2.3.5, obteniendo
asi valores de V, gpiy = —62.8 £ 50.1 km s™* (error ogyst) ¥ Vyxcor = —57.7 £ 8.1 km s7!
(utilizando como referencia el espectro de Sapaki). La velocidad radial sistémica de NGC
3603 esté entre 10 y 20 km s~! (Niirnberger et al. 2002), asf que la velocidad radial de
RFSS8 difiere significativamente de la velocidad del gas molecular, a diferencia de lo que
pasa con Sapaki y RCW 91B. Esto sugiere que RFS8 podria ser una runaway en la linea
de vision, aunque el valor medido también se puede explicar si consideramos que RFS8
es un sistema multiple (e.g. Schnurr et al. 2008), por ende con estos datos no podemos
confirmar/descartar que RFS8 sea una runaway en la linea de vision. En la Tabla 3.3.1 se
resumen los criterios de aislamiento que cumple RFSS.

3http:/ /www-wfau.roe.ac.uk/sss/halpha/
4Datos de ingenieria tomados en la fecha 29-03-2015, con la misma configuracién que con Sapaki



102 CAPITULO 3. FORMACION ESTELAR MASIVA AISLADA

3.3.2. Estrellas masivas en la Zona Central Molecular

La zona central molecular ( Central Molecular Zone, CMZ) contempla ~ 500 pc alrededor del
centro Galactico y contiene ~ 10 % del gas molecular de nuestra Galaxia (Oka et al. 1998).
En comparacion con el disco Galactico, la CMZ tiene unas condiciones de temperatura,
densidad, presion, dispersion de velocidades del gas molecular, intensidad del campo
magnético, densidad de rayos coésmicos y fuerzas de marea, que son significativamente
mayores, convirtiéndola asi en uno de los entornos més extremos de formacion estelar en
la Via Lactea. De hecho, es en este lugar donde se encuentran los ctiimulos jévenes mas
masivos de nuestra Galaxia: el caimulo Arches, el camulo Quintuple y el camulo Central
(Figer 2004, Portegies Zwart et al. 2010). Ademas de estos ctimulos masivos, estudios en el
infrarrojo han revelado una poblacion significativa de fuentes aisladas con propiedades
tipicas de estrellas jovenes distribuidas a lo largo de la CMZ (e.g. Mauerhan et al. 2010).
En este caso, centraremos nuestra atencién sobre dos de estos estudios: el de Oskinova
et al. (2013) y el de Clark et al. (2021).

e WR 102ka (WN 10) — El estudio de Oskinova et al. (2013) se centré en la estrella
WR 102ka, una estrella de tipo espectral WN 10 ubicada en la Nebulosa de la Peonia, a
~ 21 pc hacia el este del Caumulo Central. WR 102ka es uno de los objetos mas luminosos
(log(L/Lg) ~ 6.5) y masivos (M ~ 100 M) existentes en nuestra Galaxia. Ademas,
aunque su tipo espectral corresponde a una fase evolucionada, su edad es aiin muy joven
(~ 2 Myr, Crowther et al. 2010). Oskinova et al. (2013) descartaron que la estrella se
haya formado en un ctimulo hace 2 Myr, argumentando que las fuerzas de marea en esta
region de la Galaxia son insuficientes para disolver un posible ciimulo a la edad de WR
102ka (Portegies Zwart et al. 2002). Ademés, Oskinova et al. (2013) descartaron que WR
102ka haya sido eyectada de alguno de los cimulos masivos cercanos al centro Galactico,
basandose en su velocidad radial consistente con el gas molecular de la regiéon, y en la
posicion de la estrella al centro de una nebulosa infrarroja circunestelar. Lamentablemente,
no existen datos asociados en Gaia DR3 ni VIRAC2 como para analizar la velocidad
peculiar tangencial de la estrella. A pesar de ello, se presenta un escenario similar al
observado inicialmente con Sapaki, asi que no podemos descartar que WR 102ka se trate
de otra estrella tipo “punta del iceberg” con un ctimulo de estrellas de baja masa alrededor.
En la Tabla 3.3.1 se resumen los criterios de aislamiento para WR 102ka.

e Estrellas O-supergigantes — El estudio de Clark et al. (2021) identificé un total
de 83 estrellas masivas aisladas a lo largo de la CMZ, entre las cuales se encuentran
estrellas de tipo WN, WC, O supergigantes, B supergigantes y MYSOs. De las fuentes
identificadas, el cohorte mas joven (< 3 Myr) corresponde a 5 estrellas de tipo O-medio
supergigantes, 10 estrellas de tipo O-medio hipergigantes y al menos 16 estrellas de tipo
WN7-11h, aunque un porcentaje de estos objetos se agrupa coincidentemente alrededor de
la region HIT Sgr B1, lo que sugiere una posible asociacion entre estos objetos. El origen
de los objetos aislados restantes permanece incierto, puesto que si bien no se identificaron
cimulos comparables al caimulo Arches o Quintuple, podrian haber sido parte de una
agrupacion de estrellas en el pasado que luego se disolvid por efecto de las fuerzas de
marea en esta region (Portegies Zwart et al. 2002). A pesar de todo, es posible que un
porcentaje de estas estrellas aisladas en realidad nacieron en relativo aislamiento, siendo
la componente més masiva de un cimulo de baja masa y baja densidad, o sea ciimulos
tipo “punta del iceberg”. En la Tabla 3.3.1 se resumen los criterios de aislamiento para
las 3 estrellas O-medio supergigantes que no forman parte de la sobre-densidad en Sgr
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B1 (CXOGC J174628.2-283920, CXOGC J174703.1-283119 y CXOGC J174725.3-282523).
En un dltimo intento por ver la velocidad peculiar tangencial de estos objetos, utilizamos
los movimientos propios disponibles en VIRAC2 (pues Gaia DR3 no provee informacion
para estos objetos). Si suponemos una distancia de 8.0 & 0.5 kpc para estos objetos (Clark
et al. 2021), obtenemos valores de V; pec > 70 km s~! y con errores de ~ 30 km s7!, lo que
sugiere que estos objetos en realidad son runaways con lo de significancia. Aunque, esto
debe ser confirmado por futuros censos con mediciones mas precisas de movimiento propio.

3.3.3. Estrellas masivas en la Gran Nube de Magallanes

La Gran Nube de Magallanes es hogar de la Nebulosa de la Taréntula (30 Doradus), que
corresponde a la region HII mas grande y brillante del Grupo Local (Crowther 2019). El
ciamulo central de 30 Doradus (R136) alberga a las estrellas mas masivas conocidas, con
masas > 150 My (Crowther et al. 2010). A diferencia de lo que ocurre en la Via Lactea, la
extincion no es un problema al estudiar el contenido estelar masivo de la region. En este
sentido, el estudio de Bressert et al. (2012) identifico 15 estrellas O candidatas a formacion
estelar masiva aislada distribuidas a lo largo de 30 Doradus. Vale la pena resaltar que
el estudio de Bressert et al. (2012) fue clave en establecer los criterios cuantitativos que
hemos adoptado para identificar estrellas masivas aisladas (Tabla 1.3.2).

De las 15 fuentes identificadas por Bressert et al. (2012), 11 corresponden a estrellas con
la clase de luminosidad Vz (Arias et al. 2016), lo que sugiere que son objetos muy jovenes,
probablemente cercanos a la ZAMS. Si estos objetos en efecto nacieron en aislamiento,
entonces la acrecién competitiva no seria el inico mecanismo implicado en la formacion
de estrellas masivas. En la Tabla 3.3.1 se presentan los criterios de aislamiento para 3
ejemplares (VFTS 382, VFTS 488 y VFTS 849) de la muestra final de Bressert et al. (2012).
Cabe senalar que Bressert et al. (2012) no disponian de mediciones de movimiento propio,
pero estudios mas recientes con HST (Platais et al. 2018) y Gaia DR2 (Lennon et al. 2018)
sugieren que ninguno de estos 3 ejemplares deberia ser una runeway en el plano del cielo.
Para revisar mas en detalle esta posibilidad, vamos a utilizar los movimientos propios de
Gaia DR3 de estos 3 ejemplares y compararlos con el movimiento propio determinado
para R136: ura = 1.7003 mas yr=' y pipec = 0.6841 mas yr—! (Sana et al. 2022). En este
caso, al considerar una distancia de 50 kpc para la Gran Nube de Magallanes, obtenemos
una diferencia de velocidades tangenciales AV, de 32.5 £ 10.2 km s7%, 35.54+ 99 km sty
12.8 £6.9 km s, para VFTS 382, VFTS 488 y VFTS 849, respectivamente. En este caso,
considerando la incertidumbre asociada a cada célculo, descartamos que VFTS 849 sea
una runaway eyectada tangencialmente de R136, aunque para las dos fuentes restantes
no lo podemos confirmar/descartar de momento. Es curioso ver como VFTS 849 cumple
todos los criterios definidos en la Tabla 1.3.2, siendo asi uno de los candidatos més solidos
a formacion estelar masiva aislada, ademas de que destaca por su tipo espectral similar al
de la fuente S15 en RCW 91B.

3.3.4. Estrellas masivas en la Pequena Nube de Magallanes

La Pequena Nube de Magallanes representa el entorno idéneo para estudiar la formacion y
evolucion de estrellas masivas en un entorno muy pobre en metales (Z < 0.2 Z;), ademés
de libre de extincion interestelar. El estudio de Lamb et al. (2010) identifico 3 estrellas
masivas (AzV 58, AzV 186 y AzV 226) en ctimulos dispersos con menos de 10 compafieras
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estelares, pero solo 2 de ellas residen en regiones HII detectables. Posteriormente, el estudio
de Gvaramadze et al. (2012) reveldé que AzV 226 en realidad es una estrella runaway
basandose en su velocidad radial y la presencia de un bow-schock en imégenes en 24 pm.
Ademas, Gvaramadze et al. (2012) sugirieron que AzV 58 podria haber sido eyectada de la
asociacion SMC ASS 19 basandose en su cercania (~ 20 pc), y que si la velocidad peculiar
tangencial de AzV 186 es > 20 km s~! entonces podria haber sido eyectada de NGC 330
hace 5 Myr. Para explorar esta posibilidad, utilizamos los movimientos propios de Gaia
DR3 de estas fuentes, considerando que el movimiento propio sistémico de estrellas jovenes
(< 50 Myr) de secuencia principal en la Pequena Nube de Magallanes es uga = 0.657
mas yr 'y ppec = —1.262 mas yr~! (ver Dhanush et al. 2025). Para una distancia de
62 kpc de la Pequena Nube de Magallanes, obtenemos los valores de AV, de 15.9 4+ 14.2
km s7!, 11.6 £ 12.1 km s7! y 7.8 £ 11.7 km s~!, para AzV 58, AzV 186 y AzV 226,
respectivamente. Considerando la incertidumbre en cada caso, AzV 58 y AzV 186 podrian
haber sido eyectadas de los cimulos cercanos, aunque se requieren mediciones mas precisas
para confirmar esta posibilidad. En cambio, AzV 226 tiene una velocidad tangencial més
baja, por lo que seria una estrella runaway principalmente en la linea de vision, lo que
explicarfa la poca curvatura del bow-shock de AzV 226 (ver Figura 5 de Gvaramadze et al.
2012). En la Tabla 1.3.2 se resumen los criterios de aislamiento para estos 3 ejemplares.

Por otra parte, el estudio de Selier et al. (2011) identificé una region HIT compacta, N33,
que esta energizada por una unica estrella central de tipo O-medio (N33-1). Selier et al.
(2011) descartaron la presencia de un ciimulo en una escala > 3 pc y que la estrella fuera
runaway, argumentando que seria imposible la estrella acarree la region HII con una
velocidad alta. No obstante, Gvaramadze et al. (2012) plantearon que N33-1 podria haber
sido eyectada de las asociaciones SMC ASS 16 y [BS95| 43, siempre que su velocidad
tangencial sea > 12 — 15 km s™!. Adem4s, Gvaramadze et al. (2012) argumentaron que la
region HIT es causada el encuentro entre la radiaciéon ionizante de N33-1 y una nube densa
de material en su trayectoria, y que el bow-shock seria demasiado compacto como para ser
resuelto por imagenes de Spitzer. Si repetimos el analisis con los movimientos propios de
Gaia DR3, encontramos un valor AV, de 14.6 +24.9 km s~!, que no nos permite concluir
nada relevante considerando la incertidumbre del célculo. En cualquier caso, en la Tabla
1.3.2 se resumen los criterios de aislamiento para esta estrella.

Por tltimo, el estudio de Oey et al. (2013) identifico 14 estrellas OB candidatas a formacion
estelar masiva aislada, basado en criterios similares a los empleados por Bressert et al.
(2012). En este caso, las candidatas estan alejadas méas de 28 pc de otra estrella OB, estan
ubicadas al centro de regiones HII casi esféricas (sin forma de bow-shock) y tampoco
muestran evidencia de ser runaways en la linea de vision. Ademas, 9 de estos ejemplares
presentan una cantidad muy pequena (< 7) de companieros estelares de secuencia principal,
lo que sustenta que estos objetos son estrellas tipo “punta del iceberg”. En la Tabla 3.3.1 se
presentan los criterios de aislamiento para los dos objetos més masivos de la muestra: SMC
35491 y SMC 66415. En este caso, volvimos a repetir el calculo de velocidades tangenciales,
obteniendo un valor AV, de 13.1£7.9 km s~! y 25.24+8.0 km s~! para SMC 35491 y SMC
66415, respectivamente, descartando asi una runaway en el primer caso y no excluyendo
dicha posibilidad para el segundo.
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3.3.5. Estrellas masivas en Sextans A

En la galaxia enana irregular Sextans A (Z < 1/10Z;) también podemos encontrar
candidatos a formacion estelar masiva aislada. El estudio de Garcia et al. (2019) presentd
evidencia de que dos estrellas de su muestra (y posiblemente una tercera) estan aisladas:
s2 y s3. El estudio se baso en la posicion alejada del centro de Sextans A, la velocidad
radial consistente con la curva de rotacion de la galaxia y en la indeteccion de un cimulo
masivo alrededor. Lamentablemente, estas fuentes son demasiado débiles como para tener
mediciones de movimiento propio en Gaia DR3, asi que la posibilidad de que sean runaways
en el plano del cielo se mantiene vigente. De todas maneras, los resultados de Garcia et al.
(2019) sugieren que las estrellas masivas no solo se podrian formar en galaxias enanas de
baja masa, sino también hacerlo a través de un muestreo estocastico de la IMF. En la
Tabla 3.3.1 se presentan los criterios de aislamiento para estas fuentes.

3.4. Conclusion

Mecanismos de formacién estelar masiva en RCW 91B

Los resultados presentados sobre Sapaki y la region RCW 91B revelan tres caracteristicas
principales que requieren su explicaciéon dentro del marco de los mecanismos de formacion
estelar masiva:

e Sapaki es una estrella extremadamente joven (~ 1 Myr) y masiva (M > 50 M) que
se formd casi al centro de la region HIT RCW 91B, la cual presenta una morfologia
tipo cascardn o burbuja.

e Sapaki forma parte de un grupo pobre en estrellas masivas en RCW 91B, aunque
se puede considerar que esta aislada de otras estrellas de tipo O moderadamente
masivas (M > 30 My).

e Existe una poblacion de estrellas de masa intermedia-baja que parecen ser coetéaneas
con Sapaki, pero la masa total observada es menor que la esperada por una funciéon
de masa canénica (M < 10° M,).

El déficit de estrellas O2—B3 en conjunto con la baja masa integrada de las estrellas de
masa intermedia, sugieren que la acreciéon competitiva no es el principal mecanismo en
accion en RCW 91B. Aunque, la morfologia de la region HII (tipo cascardn) y la formacion
de Sapaki (M > 50 M) si podria ser explicada por el mecanismo de inanicién inducida
por fragmentacion, siempre que la fragmentacion del disco protoestelar sea nula o minima.
Por otro lado, basandonos en el RDP de Sapaki y la densidad estelar central calculada
(no = 102 pc3), es improbable que la coalescencia estelar haya sido importante en la
formacion de Sapaki. El escenario de colapso monolitico es interesante, puesto que si se
permite la fragmentacion del nicleo y se considera una IMF estocastica, entonces deberia
ser posible producir una estrella del calibre de Sapaki, una estrella similar a la fuente S1,
y el séquito de estrellas PMS de masa intermedia-baja en la vecindad de Sapaki. Futuros
censos fotométricos profundos y de alta resolucion, permitiran abordar el caso de Sapaki
con mayor detalle.

Por otra parte, los resultados presentados sobre RCW 91B sugieren que los mecanismos a
gran escala (Tabla 1.3.1) que regulan las condiciones iniciales de la formacion estelar, han
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estado operando de forma particular en esta region:

e Los mecanismos de colapso global jerarquico, cinta transportadora y flujo inercial,
podrian haber sido interrumpidos prematuramente, posiblemente debido a la
retroalimentacion de Sapaki, limitando asi el suministro de gas hacia el centro
del cimulo y los ntcleos embebidos que forman nuevas estrellas.

e Si RCW 91B se form6 mediante una colisién entre nubes, esta podria haber sido
menos energética o involucrado nubes de menor masa que en otros casos, resultando
en una compresion menos eficiente y, por tanto, en una formacion estelar masiva
limitada.

e El escenario de filamentos a ctimulos también podria haber operado en RCW 91B, en
donde la retroalimentacion de Sapaki pudo haber dispersado el gas disponible para
formar estrellas masivas. Ademés, el flujo de gas continuo hacia RCW 91B causa
episodios sucesivos de formacion estelar, lo que permitiria explicar la poblacién de
estrellas de masa intermedia-baja con edades 0.5 — 10 Myr observada en RCW 91B.

De esta forma, los mecanismos de formacion estelar masiva a gran escala han operado de
manera menos eficiente en RCW 91B, en comparacion con otros cimulos ricos en estrellas
OB. Esto puede deberse a las condiciones iniciales de la nube molecular progenitora, como
también a la interrupcion de los procesos de acrecion de masa debido a la retroalimentacion
de las estrellas masivas recién formadas en RCW 91B. De todas maneras, si ciimulos
submasivos pueden albergar estrellas tan energéticas (O3 If*), la inyeccion de energia y
diseminacién de metales en el medio interestelar podria estar dominada por objetos que,
en términos de masa total, serian pasados por alto en los modelos de formacién y evoluciéon
de galaxias que utilizan una IMF basada en la relacion mya., — M.

Formacioén estelar masiva aislada

Si se prueba que los candidatos a formacion estelar masiva aislada (Tabla 3.3.1) se formaron
en condiciones extremadamente aisladas, entonces la IMF estelar se comportaria como
una PDF universal en donde las estrellas masivas aisladas representan eventos atipicos
(< 1—-5%) en la formacion de estos objetos. Pero, como vimos con la estrella Sapaki,
los casos de presunta formacion aislada van siendo sucesivamente refutados conforme se
obtienen mejores datos observacionales. Pese a todo, no podemos descartar totalmente
la existencia de estrellas masivas (M > 30 M) que si se hayan formado en condiciones
de extremo aislamiento. Es por ello que cada uno de los candidatos presentados en la
Tabla 3.3.1 (asi como también otros candidatos), requieren de un anélisis integral de sus
propiedades observacionales y de la poblacion estelar que constituye la region, aunque
el principal inconveniente es que requieren el uso de recursos y técnicas observacionales
“caras” (como medir velocidades radiales multiépoca). En este sentido, el estudio de Sapaki
y la poblacion estelar de RCW 91B, representa un “ladrillo” més en la construcciéon de una
teoria robusta que explique la formaciéon de estrellas masivas en el Universo local.



Capitulo 4

Formacion estelar masiva en
cumulos: El caso de Lynga 3

El segundo subgrupo de interés en el Complejo RCW 91 corresponde al camulo abierto
Lynga 3 (1964). El cimulo esta ubicado a ~ 12 hacia el sur de RCW 91B (Figura 1.4.2) y
representa un escenario de formacion estelar masivo que es complementario a lo observado
en dicha region, pues Lynga 3 es un ciimulo joven algo diferente, en donde encontramos al
menos una decena de estrellas OB en diferentes fases evolutivas.

En este capitulo, se identifica en Lynga 3 una estrella de caracteristicas similares a Sapaki,
se analiza las demaés estrellas masivas en el cimulo, y se estudia la distribucion estrellas
de masa intermedia-baja y posibles YSOs asociados. Ademas, se examina el escenario de
formacion masiva en cumulos, discutiendo la forma de la funcién de masa, y el cumplimiento
de la relacion my. — M en Lynga 3 y otros cimulos jovenes similares. Finalmente, se
discute sobre los distintos escenarios observados en el Complejo RCW 91 y sus implicaciones
para los modelos de formacion estelar masiva considerados.

4.1. Poblaciéon estelar de Lynga 3

Dado que las estrellas méas brillantes en Lynga 3 tienen un brillo similar a Sapaki (Kg = 9
mag), deben tener una extincion y estar ubicadas a una distancia similar. Es por ello que
nuevamente vamos a definir un area circular de radio 3.5 (aproximadamente 5 pc en escala
lineal) centrada en las coordenadas determinadas por Cantat-Gaudin et al. (2020) para el
centro de Lynga 3, que corresponden a RA o000 = 229.194° v DEj9000 = —58.373°.

4.1.1. Identificacién de una estrella O-supergigante

La estrella de tipo O mas temprana en el area de Lynga 3 es la fuente 304 (Tabla D.1), que
corresponde a una estrella ligeramente mas tardia que Sapaki. La Figura 4.1.1 muestra el
espectro optico de la fuente 304, en donde se compara con espectros de estrellas con tipo
espectral similar. Alli se observa una linea marginal de He I A\4471 junto con una intensa
absorcion de He IT A\4542 y N 'V A\4604-20, lo que sugiere un tipo espectral 03.5—04.
La intensa emision de He IT A4686 y N IIT A\4634-41 sugieren una clase de luminosidad
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I y el calificador f. Dado que es una estrella supergigante, el cociente N IV A\4058 /N III
AA4634-41 indica un tipo espectral O4. Igualmente, la linea de HS se observa en absorcion,
lo que nos permite descartar que sea un tipo espectral hibrido (OIf/WN). Curiosamente,
observamos que las lineas de emision de N III en la fuente T304 se ajustan mejor a las
lineas de HD 15570 (O4 If) y HD 14947 (O4.5 If), pero las lineas de N IV y N V se ajustan
mejor a las de Pismis 24-1 (03.5 If*). Ademas, se observa una linea de emision de He II
A4686 muy intensa sugiere una mayor tasa de pérdida de masa (Martins 2011), aunque
también puede ser explicada como la suma de dos perfiles de emision similares a los de
HD 15570 y HD 14947. Asi que posiblemente estamos observando un espectro compuesto
por dos estrellas de similar tipo espectral, aproximadamente en el rango O3—04 If. De
todas maneras, al espectro observado de la fuente 304 le asignamos el tipo espectral O4 If
(Walborn et al. 2002, Crowther & Walborn 2011, Sota et al. 2014, Martins 2018).

; ——
—— Pismis 24-1 -
13r e —— HD 15570 -

— HD 14947
F — T304 1

0.7

4040 3080 4120 4330 4370 3410 4450 3490 4530

Flujo rectificado

7600 4640 7680
Longitud de onda (A)

Figura 4.1.1: Comparacion entre los espectros opticos de la fuente 304 (negro), Pismis 24-1
(03.5 If* — azul), HD 15570 (O4 If — verde) y HD 14947 (O4.5 If — rojo), todos con R = 1425.
Las transiciones atoémicas marcadas con color corresponden a N IV A4058, Si IV AA4089-116, HJ,
H~, He 1 A\4387, He T A\4471, He 1T A4542, N V A\4604-20, N IIT A\4634-40, C IV A\4658, He 11
A686, HB y N III A\4905. Las DIBs marcadas en gris corresponden a A\4430, A4502 y A4881.

La estrella esta ubicada a una distancia d ~ 5.5 kpc, un valor un poco mas alejado que el
de la estrella Sapaki, aunque presenta una extinciéon ligeramente menor (Ay < 7 mag).
Ademas, el parametro de extincion optica-selectiva (Ry ~ 2.9) es ligeramente menor que
el valor estandar de Ry = 3.1, y una ley de extincion Ay /A; = 0.269, Ay /Ay =0.179 y
Ay /Aks = 0.107. Por otra parte, la velocidad radial es significativamente diferente de lo
observado en las demés estrellas del ctimulo (V, ~ —90 km s7!), lo que se puede explicar si
la estrella es una runaway, o si la estrella es un sistema miltiple que induce variaciones en
la velocidad radial. Al igual que con Sapaki, el tipo espectral de la fuente 304 sugiere que
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es una estrella muy joven (< 2 Myr) y posiblemente esta en la secuencia principal (Martins
& Palacios 2017). A modo de ejemplo, en el modelo evolutivo de Groh et al. (2014) de
una estrella de masa inicial 60 M, el tipo espectral O4 I se manifiesta luego de 1.75 Myr,
y para ese momento la estrella se encuentra en la mitad de la secuencia principal.

4.1.2. Poblacion estelar masiva

En la Figura 4.1.2 se presentan los espectros 6pticos de las estrellas OB mas brillantes
en el area de Lynga 3, mientras que en la Figura 4.1.3 se presentan los espectros en el
infrarrojo-cercano de las fuentes mas débiles. Ademas, la Tabla 4.1.1 resume los resultados
derivados de la clasificacion espectral. En el area definida para Lynga 3, detectamos 5
estrellas de tipo O y 14 estrellas de tipo B-temprano, y de diferentes clases de luminosidad.

ID SpT TLynga3 Ay dy Ny Vi GFit Vi XCor
(arcsec) (mag) (kpc) (km s71) (km s~1)

308 09-9.5 III-1V 10.1 6.30 + 0.22 | 4.94 £+ 0.52 7 -50.2 + 65.1 -67.7 +£ 9.5
S110 B1 I-III 26.2 5.66 + 0.19 | 5.36 £ 0.51 8 -63.5 + 18.9 | -110.9 4+ 13.2
605 09.5 IV 28.3 6.21 +£ 0.26 | 5.42 £ 0.65 4 -70.3 £ 43.9 -82.4 + 5.2
S111  BI1 V(n) 28.4 6.53 + 0.27 | 4.69 £+ 0.62 5 -68.3 + 21.3 -81.7 £ 11.0
S113 B05V 32.8 6.36 + 0.25 | 3.99 £+ 0.46 6 -62.6 + 18.9 -74.1 £ 12.2
S114 B0.5V 36.1 6.61 + 0.25 | 5.32 £+ 0.67 6 -20.8 + 22.6 -36.4 + 13.8
303 B1.5 Tab 43.7 6.10 £ 0.22 | 5.66 £ 0.77 7 -63.3 £ 35.3 -63.7 £ 4.5
305 B0.2 Ib 45.0 6.53 + 0.24 | 6.11 4+ 0.90 7 -47.9 + 38.9 -51.5 + 6.7
606 B0.2 III-IV 46.7 6.10 + 0.25 | 5.86 + 0.84 7 -51.1 + 42.1 -49.6 + 8.6
S112  BO-1 ITI-V 52.1 5.90 + 0.26 | 7.90 £ 1.02 6 -20.8 + 24.6 -84.4 + 12.3
S115 B1V 52.8 6.82 + 0.29 | 5.66 £+ 0.65 3 -66.7 + 19.2 | -105.8 + 11.1
304 O4 If 62.9 6.80 + 0.21 | 5.54 £+ 0.56 7 -89.6 + 48.6 -92.9 +£ 6.9
302 B0.7 1a 74.7 6.12 + 0.26 | 4.72 £ 0.72 6 -36.4 + 36.4 -32.8 + 4.6
S134 O5V 88.5 6.48 + 0.23 | 6.01 £+ 0.63 6 -61.0 + 18.1 -74.1 £ 13.0
306 B0.7 II 94.8 5.43 £ 0.21 | 4.79 £ 0.66 7 -39.9 £ 35.5 -39.6 £ 7.2
301 B2.5 Ia 131.7 6.20 + 0.39 | 3.30 £ 0.73 5 -27.8 £ 32.6 -27.1 £+ 6.2
309 B0.5-0.7 I1 138.6 6.32 + 0.22 | 4.05 + 0.51 8 -51.7 + 42.1 -40.5 + 6.9
462b  BO0.5-1 II-I1T 160.7 6.40 + 0.24 | 5.23 + 0.81 6 -112.7 £ 55.1 | -109.8 4+ 10.3
462 08 II((n)) 1894 | 6.84+£0.28 | 5.69 £0.75 | 6 | -98.5+65.2 | -82.5 + 13.6

Tabla 4.1.1: Estrellas de tipo O4—B3 detectadas en el area de Lynga 3, ordenadas segiin su
distancia al centro del cimulo definido por Cantat-Gaudin et al. (2020). La segunda columna,
muestra el tipo espectral determinado para cada fuente (Seccion 2.3.1). La tercera columna,
corresponde a la distancia angular entre una estrella y el centro de Lynga 3. La cuarta columna,
corresponde a la extincion optica total (Seccion 2.3.3), mientras que la quinta columna es la
distancia heliocéntrica calculada con el médulo de distancia 6ptico. La sexta columna, es el
namero de veces (Ny) que se calculd dy, segin la disponibilidad de la fotometria B y V. La
séptima y octava columna son las velocidades radiales medidas en los espectros (Seccion 2.3.5).
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Figura 4.1.2: Espectros épticos de las fuentes O4—B3 a una distancia angular r» < 3.5" de las coordenadas de Lynga 3, todos con R = 1425. Las transiciones
atomicas corresponden a N 1T A3995, He I A4009, He T-+11 A4026, N IV A4058, C III AA4068-69-70, O IT A\4070-72-76, Si IV AA4089-16, N IIT 24097, Ho, He I
Ad121, Si IT AN4128-30, He I \4144, He IT 24200, O II A4254, C 1T 24267, O IT AX4276-85, O 1T A\ 4317-20, Hy, O 11 A\4346-49, O 11 \4367, He I A\4387, O 11
AN4412-15, He T \4471, Mg IT A4481, He II A4542, Si IIT AA4553-68-75, N V AA4604-20, N IT A4601-07-14-21-30, N IIT AA4634-40-42, C III AA4647-50-51, O II
AA4642-49-50, C IV A4658, O 1T AN4661-74, He 1T A4686, He I A4713, HB, O III A4907, He I A4921, N IT AA5001-05-11, He I A5016, He II A5411 y He I A5876. Las
DIBs marcadas corresponden a A4429, \4501, A4727, A\4882 y A5450. Ademés, se marcan las lineas interestelares Na I D AA5890-96.
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Figura 4.1.3: Espectros en el infrarrojo cercano de las fuentes O4—B3 a una distancia angular r < 3.5" de las coordenadas de Lynga 3, todos con R = 3500 (a

excepcion de la fuente 462 que tiene R = 4800). Se han incluido las fuentes 302, 303, 304 y 462, las cuales también poseen espectroscopia optica (ver Figura 4.1.2).

Las transiciones atémicas corresponden a Pad, He IT 210123, He I A10314, He 1T 10419, He I A10830, Pay, He T A11048, He II AX11626-73, C IV 11910, He I
A11969, He T A12527, He T A12784, PaS, He I A\12845, He I A12972, Br14, Br13, Br12, Brll, He II A16918, He I A17002, Br10, He I A20581, C IV A\20705-796-846,
N V 220991, He I A\21125, N III A\21160, He I A21610, Br~, y He II A21885. Las DIBs marcadas corresponden a A10506, A\10697, A10780, A11797, A\12337, A13175,
A16226, A\16578 y A16588.

SOTANNOD NH VAISVIN UV THLSH NOIDVINHOA ¥ O'TOALIdVD

11T



112 CAPITULO 4. FORMACION ESTELAR MASIVA EN CUMULOS

| . o
gt —— £
£t | X —60
3 15
x| & * Pl
[ S ! |-@ —
-80 4 Lo ||
a- E . i >
i » L ® 04007 j
[ ® 4 BO-B3 o
. @ Clasel & B4-Ad -00r 1/
3r o ] | )
) = W Clasell-m @ FO-G
i & KOKS '
- = ® Clase V-V |
i ® MO-MS | _jp
i 2 4 6 8 16 130 -100 80 60  —40  —20 0 20
dy (kpc) Vr grie (km s™2)

Figura 4.1.4: Panel izquierdo: Diagrama que muestra la distancia dy y extincion Ay para
las fuentes observadas en Lynga 3. Panel derecho: Diagrama de comparaciéon entre velocidades
radiales medidas con el ajuste Gaussiano linea por linea V;. grit) ¥ con el método de correlacion
cruzada (V, xcor). La linea negra continua representa la funcion identidad. En ambos diagramas,
los recuadros negros indican las fuentes que presentan una distancia y extincion dentro de 20 del
valor caracteristico para las estrellas O (dy = 4.54 — 6.50 kpc y Ay = 5.83 — 7.23 mag).

En la Figura 4.1.4 se presenta la extincion Optica, distancia heliocéntrica y velocidades
radiales de las fuentes en el drea de Lynga 3. Por un lado, observamos que las estrellas
OB se distribuyen a lo largo de varias distancias en el rango 3 — 8 kpc, lo que sugiere que
todos estos objetos pertenecen al brazo de Escudo-Centauro. Si consideramos solamente
las estrellas de tipo O, y realizamos una ajuste Gaussiano sobre la distancia y extincion,
obtenemos los valores caracteristicos dy = 5.52 £+ 0.49 kpc y Ay = 6.53 + 0.35 mag,
respectivamente (con lo de incertidumbre). Ademés, a través de un ajuste Gaussiano
a las velocidades radiales, obtenemos los valores de V, qpiy = —73.9 &+ 24.8 km sty
Vixcor = —79.9 4+ 11.9 km s™! (con 1o de incertidumbre). De esta forma, las estrellas de
tipo O observadas en el area de Lynga 3, se encuentran un poco mas lejos (Ady 2 0.5

kpc) y menos extinguidas (AAy < 0.5 mag) que las estrellas O de RCW 91B.

Ahora vamos a repetir el calculo de dy y Ay, pero considerando todos los valores dentro
de 20 del valor caracteristico determinado para las estrellas de tipo O (dy = 4.54 — 6.50
kpcy Ay = 5.83 — 7.23 mag). En este nuevo grupo se incluyen las 5 estrellas de tipo O
(fuentes 304, 308, 462, 605 y S134) y 8 estrellas de tipo B-temprano (fuentes 302, 303,
305, 462b, 606, S111, S114 y S115), las cuales se han marcado con recuadros negros en la
Figura 4.1.4. De esta forma, mediante ajustes Gaussianos a cada parametro, obtenemos
los valores caracteristicos dy = 5.45 £ 0.28 kpc y Ay = 6.45 + 0.16 mag (con lo de
incertidumbre). En este caso, la velocidad radial caracteristica es V, gpiy = —64.4 £ 15.1
km s !y Vixcor = —71.6 £ 14.7 km s7! (con 1o de incertidumbre). Estos valores son
compatibles con los resultados obtenidos para las estrellas de tipo O, aunque con una
menor incertidumbre debido a la mayor cantidad de datos. Finalmente, calculamos el valor
Ry =2.7240.08 y la ley de extincion Ay /A; = 0.267, Ay /Ay = 0174y Ay /Aks = 0.122,
para las 13 estrellas OB que comparten distancia y extincion.
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Por otra parte, podemos observar que las velocidades radiales se distribuyen en un amplio
rango de valores (entre —120 y —20 km s™!), tanto para Vrcrit como para V. xcor. En el
caso de las 13 estrellas OB definidas se observa una amplia dispersion en las velocidades
radiales, lo que nos incita a pensar que existen estrellas runaway en la linea de vision. En
efecto, las estrellas que poseen un valor de V,. grit que se desvia mas de 1o del promedio
de estrellas OB, corresponden a las fuentes 302, 304, 305, 462, 462b y S114. Pero, si nos
enfocamos en V, xcor, entonces las fuentes 302, 304, 305, 462b, 606, S114 y S115 serian
posibles runaways. Aunque, los resultados derivados a partir de las velocidades radiales
seran tratados con prudencia, dado que las mediciones de velocidad radial presentan
mucha incertidumbre debido, principalmente, al bajo poder resolutivo y moderada S/N,
especialmente en la region del infrarrojo cercano. De todas maneras, vamos a asumir
que las 13 estrellas O4—B3 que comparten distancia y extincion (para asi incluir las
posibles runaway), forman parte del cimulo. De este modo, en término de los parametros
poblacionales definidos en la Seccion 3.2.3, en Lynga 3 tenemos No = 5, Ng = 8, Yo = 0.5
pc 2, v Ro /B = 0.6, lo que permite clasificarlo como un grupo OB moderadamente poblado
(al nivel de Berkeley 90, Marco & Negueruela 2017).
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Figura 4.1.5: Panel izquierdo: Diagrama de punto-vector (VPD) con los movimientos propios
para las estrellas en el area de Lynga 3. El recuadro negro central corresponde al area del panel
derecho. Panel derecho: Zoom sobre el VPD para enfatizar las estrellas O4—B3 con un movimiento
propio similar. Las elipses negras corresponden a los grupos de estrellas OB identificados en el
VPD. Los recuadros negros indican las fuentes que presentan una distancia y extincion dentro de
20 del promedio para las estrellas O (dy = 4.54 — 6.50 kpc y Ay = 5.83 — 7.23 mag).

En la Figura 4.1.5 se presenta el VPD con los movimientos propios de Gaia DR3 y VIRAC2,
en donde observamos que las estrellas OB se distribuyen principalmente en dos grupos. El
primer grupo (en adelante, grupo OB1) es el mas numeroso, pues alberga 4 estrellas de
tipo O y 9 estrellas de tipo B-temprano, aunque 4 estrellas B-tempranas en este grupo
presentan una distancia y extincién incompatibles con Lynga 3 (fuentes 306, S110, S112 y
S113). A través de un ajuste Gaussiano sobre pga v fipec al grupo OB1, determinamos un
movimiento propio caracteristico de pra = —4.90 £ 0.06 y ppec = —3.81 4+ 0.05 mas yr—!
(con 1o de incertidumbre). Estos valores son virtualmente los mismos que los reportados por
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Perren et al. (2023) en el Catéalogo Unificado de Camulos ( Unified Cluster Catalogue, UCC),
el cual utiliza Gaia DR3 para determinar pga = —4.89 ¥ tipec = —3.78 mas yr~! en Lynga
3. Es mas, si consideramos los datos de Gaia DR2 podemos calcular gy = —4.84 £0.08 y
fpec = —3.77 £ 0.08 mas yr~! (con 1o de incertidumbre), los cuales son compatibles con
los valores determinados por Cantat-Gaudin et al. (2020) con Gaia DR2: uga = —4.85
Y Upec = —3.73 mas yr—! en Lynga 3. Por tltimo, es interesante notar que las estrellas
O y B-tempranas parecen formar subgrupos separados dentro del grupo OB1. Atn asi,
consideramos que los valores determinados de pra v fpec describen adecuadamente la
cinemética 2D de las estrellas OB nativas de Lynga 3.

El segundo grupo (en adelante, grupo OB2) que se observa en el VPD de la Figura 4.1.5,
estd compuesto por las fuentes 301, 303, 309 y 606, pero solo las fuentes 303 y 606 muestran
distancias compatibles con Lynga 3. De hecho, la fuente 303 corresponde a la estrella MN
18, una estrella supergigante azul con una nebulosa circunestelar (ver Figura C.22) que fue
sugerida como miembro de Lynga 3 por Gvaramadze et al. (2015). Méas atn, Gvaramadze
et al. (2015) sugirieron que la fuente 605 (J1516-5822 en la Figura C.22) era una estrella
09 V/B0—1 III que podria estar asociada con la fuente 303 (MN 18), y por ende con el
cumulo Lynga 3. Debido a que la fuente 303 tiene una distancia compatible con Lynga
3, especulamos que la fuente 303 es una estrella runaway en el plano del cielo que fue
eyectada del cimulo en algin momento del pasado. Igualmente, especulamos que la fuente
606 puede ser otra estrella runaway en el plano del cielo. En conclusion, las estrellas
B-tempranas de este grupo no forman una asociaciéon fisica entre ellas.

Finalmente, en el VPD de la Figura 4.1.5 podemos observar que las fuentes S111 y S134
exhiben movimientos propios que no encajan en ninguno de los grupos senalados. La fuente
S134 fue sugerida por Gvaramadze et al. (2015) como una estrella runaway basado en el
bow-shock observado en imagenes de 24 um de Spitzer (ver Figura C.22), lo que explicaria
su movimiento propio anémalo. En el caso de S111, tiene una distancia compatible con
Lynga 3, por lo que se convierte en otra estrella candidata a runaway. Teniendo en
cuenta la amplia dispersion observada en las velocidades radiales (> 15 km s71) y la
variedad de movimientos propios observados en las estrellas OB, el cimulo Lynga 3 parece
exhibir una “cinematica caliente” en comparacion con otros cimulos jovenes y masivos (e.g.
Theissen et al. 2022, Kulesh et al. 2024). Pero, debemos considerar que las incertidumbres
observacionales y la contaminacién por estrellas binarias, pueden sesgar las mediciones de
movimientos propios y velocidades radiales, complicando asi la interpretacion de los datos.

En la Tabla 4.1.2 se presentan las velocidades peculiares calculadas para las estrellas de
Lynga 3. A partir de las velocidades peculiares tangenciales, solamente la fuente S112
serfa considerada una estrella runaway en el plano del cielo debido a que V;pec > 25
km s7!. Ademés, considerando los valores de V, ,e. v Vs con ajuste Gaussiano (GFit),
las fuentes 302, 305, 306, 308, 606, S112, S114 y S134 podrian ser consideradas como
estrellas runaway, pero los errores son tan grandes que en realidad cualquier estrella puede
serlo. Paralelamente, si consideramos los valores de V, ,ec ¥ Vs con correlacién cruzada
(XCor), las candidatas a runaway corresponden a las fuentes 301, 302, 305, 306, 309,
462b, 606, S110, S112 y S114. Curiosamente, las estrellas de tipo O (fuentes 304, 308, 462
y 605) presentan las velocidades espaciales mas bajas, exceptuando la fuente S134 que
posiblemente es una estrella runaway baséndonos en su movimiento propio anémalo y el
bow-shock observado en 24 pym (Figura C.22). Este comportamiento, combinado con las
altas velocidades espaciales obtenidas para las estrellas de tipo B-temprano, sugiere que
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Gaia DR2 | Gaia DR3 Gaia DR3 + GFit Gaia DR3 + XCor
ID Vi pec Vi pec Vi pec Vs Vi pec Vs
(km s1) (km s71) (km s71) (km s71) (km s 1) (km s1)

308 | 61422 | 73+1.0 | 288 +65.1 | 29.7+65.1 | 11.3+95 | 135+ 9.6
S110 | 13.0 £ 26 | 8.7+£1.2 19.7 £ 18.9 | 21.5 £ 189 | -27.7 £ 13.2 | 29.0 &+ 13.3
605 83+ 28 914+14 13.3 £ 439 | 16.1 +£ 439 1.2 +£5.2 92+ 54
S111 | 141 £3.9 | 140 +23| 7.7+21.3 | 16.0+21.4 | -5.7+11.0 | 15.1 + 11.2
S113 | 15,7+ 28 | 154+ 1.9 3.3 + 18.9 157 £19.0 | -82 4+ 122 | 174 £ 12.3
S114 | 94+ 38 | 91 +1.9 | 62.0+22.6 | 62.7 +22.7 | 46.4 & 13.8 | 47.3 + 13.9
303 79 +29 3.0+ 0.9 22.0 £ 35.3 | 22.2 &+ 35.3 21.6 + 4.5 21.8 £ 4.6
305 | 16.6 +£3.6 | 151 +2.3 | 39.2 +38.9 | 42.0 +39.0 | 356 +6.7 | 387 + 7.1
606 | 824+29 | 7.7+ 1.6 | 35.2+421 | 36.0+42.1 | 36.7+86 | 375+ 87
S112 | 404 6.8 | 386 £54 | 56.3 £24.6 | 683 £25.2 | -7.3 +12.3 | 39.3 £ 134
S115 | 8.4 + 4.8 95+ 23 186 £19.2 | 209 £19.3 | -205 £ 11.1 | 22.6 £ 11.3
304 83 +3.1 [104+1.2| -51+486 | 11.6 £ 48.6 -8.4 +£6.9 13.4 £ 7.0
302 1056 £ 3.1 | 11.8 £ 2.0 | 40.0 £ 36.4 | 41.7 £+ 36.5 43.6 + 4.6 45.2 £ 5.0
S134 | 159+ 3.4 | 14.6 + 1.8 | 25.8 + 181 | 29.6 + 182 | 12.7 + 13.0 | 19.4 + 13.1
306 | 62+1.7 | 75+12 | 375+355 | 3824355 | 378 +7.2 | 385+73
301 158 +4.0| 159+ 3.6 | 26.6 +£32.6 | 31.0 £ 32.8 27.3 + 6.2 31.6 £ 7.2
309 142 £2.6 | 16.3 £ 2.1 | 15.1 £42.1 | 22.2 4+ 42.2 26.3 +£ 6.9 309 £ 7.2
462b | 3.3 £ 2.6 76 1.6 | -30.7 £55.1 | 31.6 £ 55.1 | -27.8 =+ 10.3 | 28.8 £ 10.4
462 | 128 £3.0 | 87+ 14 |-129+652| 156 +£65.2 | 3.1 +13.6 | 92+ 13.7

Tabla 4.1.2: Velocidades peculiares tangenciales (V; pec), velocidades peculiares radiales (V. pec)
y velocidades espaciales (Vg), para las estrellas O4—B3 de Lynga 3. El valor de V; jec se ha
calculado para Gaia DR2 y Gaia DR3, mientras que V; pec y Vs se han calculado para Gaia DR3
con ambos métodos de medicion de velocidades radiales (Seccion 2.3.5).
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Lynga 3 ha experimentado una evolucién dindmica que ha resultado en el calentamiento
preferencial de las estrellas menos masivas, mientras que las estrellas més masivas (las de
tipo O) tienden a permanecer ligadas al cimulo.

En este punto, vale la pena reflexionar sobre la definiciéon de una estrella runaway. Blaauw
(1961) definié como estrellas runaways a aquellas estrellas que caen en el extremo positivo
de la distribucion de velocidades espaciales para un tipo espectral definido, siendo este
limite Vg = 40 km s™! para estrellas OB. Stone (1979) también utiliz6 el limite Vg > 40
km s7!, y posteriormente Gies (1987) propuso un limite V; e > 30 km s™! basado en
criterios estadisticos mas rigurosos. Mas tarde, Hoogerwerf et al. (2001) utilizaron el limite
Vs > 30 km s™!, mientras que Tetzlaff et al. (2011) definieron un limite Vg > 28 km
s~!. Actualmente, ante la falta de mediciones precisas de velocidad radial, se ha optado
por utilizar la velocidad tangencial de las estrellas, en donde tipicamente se define el
limite V; pee > 25 km s7! para detectar estrellas runaway (Kobulnicky & Chick 2022).
Recientemente, Carretero-Castrillo et al. (2023) presentaron un método innovador que
utiliza las velocidades tangenciales y perpendiculares al plano Galéactico normalizadas a
la distribucién Gaussiana de las estrellas O y Be de campo, para calcular un parametro
estadistico (E) que permite identificar estrellas runaways utilizando el criterio £ > 1. Este
método elimina la dependencia de umbrales de velocidad fijos, pero su implementaciéon atn
esta en proceso de desarrollo, por lo que no ha sido posible aplicarla (de momento) para las
observaciones de esta Tesis. En el Apéndice B4.2 se comparan los valores V; ,e. calculados
con la metodologia de la Seccion 2.3.6 y los valores determinados por Carretero-Castrillo
et al. (2023).

Por otra parte, existe una linea muy difusa que separa a las estrellas runaway de las
estrellas walkaway. Las estrellas walkaway (de Mink et al. 2014) corresponden a estrellas que
también fueron eyectadas de sus entornos parentales, pero presentan velocidades peculiares
menores que los umbrales definidos para estrellas runaway, estando tipicamente en el rango
5—30 km s7! (e.g. Bhat et al. 2022). De hecho, las simulaciones de Renzo et al. (2019b)
revelaron que ~ 10 % de las estrellas con masas > 15 M, son walkaway y solo el 0.5 %
serian verdaderas runaway, aunque cabe aclarar que este trabajo se centra exclusivamente
en el mecanismo de BSS. Es mas, Carretero-Castrillo et al. (2023) detectaron estrellas
runaway con velocidades V, pec = 15 km s7! (ver Apéndice B4.2). Por ende, no seria
descabellado pensar que en Lynga 3, durante algiin momento de su historia evolutiva
temprana, ocurrieron procesos dindmicos violentos que resultaron en la eyeccién de un
nimero significativo de sus miembros originales. Entre estos procesos, se incluyen las
interacciones dinamicas entre N cuerpos (DES), la disrupcion de sistemas binarios por
explosiones de supernova (BSS), o la rapida expulsion del gas residual en los primeros
millones de afios de vida del camulo (“mortalidad de infantes”). De hecho, este ultimo
escenario cobra sentido si observamos que Lynga 3 se encuentra en una zona més limpia
de emision extendida en el infrarrojo medio, en comparacion con RCW 91B (ver Figuras
1.4.2, 4.1.8 y B5.1). Sea como fuere, identificar el o los mecanismos responsables de las
estrellas runaway /walkaway en Lynga 3, esta fuera del alcance de esta Tesis.

En la Figura 4.1.6 se presenta el HRD para el grupo de 13 estrellas O4—B3 que comparten
distancia y extincion en Lynga 3. Para minimizar los efectos de la extinciéon, vamos a utilizar
la magnitud absoluta Mk, la cual se calculdé a partir la magnitud observada en dicha
banda, y de los valores de distancia y extincion calculados para Lynga 3 (dy = 5.45 +0.28
kpc y Ay = 6.45 4+ 0.06 mag, respectivamente). En este caso, observamos que la estrella
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Figura 4.1.6: HRD de las 13 estrellas 03—09.7 (simbolos violeta) y BO—B3 (simbolos azules)
con distancias y extincién compatibles en Lynga 3. Se muestran las isécronas PARSEC de
metalicidad solar, para edades en el rango 0.5 — 15 Myr. Para la fuente 304, también se consideran
las calibraciones de Teg de Martins et al. (2005) para estrellas de tipo O4 I, y se re-calcul6 el
valor de M suponiendo que la fuente 304 es una binaria compuesta por dos estrellas del mismo
tipo espectral (Mg + 0.75).

mas joven de Lynga 3 corresponde a la fuente 304 con una edad de ~ 1 Myr, pero debemos
considerar que si utilizamos las calibraciones de Tog de Martins et al. (2005) para estrellas
04 T entonces la edad de la estrella seria de 2+ 1 Myr. Ademas, podemos ver que la fuente
5134 presenta una edad de 241 Myr utilizando las mismas calibraciones, lo que sugiere que
ambas estrellas probablemente nacieron en el mismo evento de formacion estelar hace ~ 2
Myr. Por otra parte, las demas estrellas de tipo O (fuentes 308, 462 y 605) presentan edades
en el rango 4 — 6 Myr. Asimismo, la edad de las estrellas B-supergigantes (fuentes 302, 303
y 305) esté en el rango 5 — 8 Myr, que es similar a la edad de las estrellas O més tardias y
de algunas estrellas B-tempranas menos luminosas (fuentes 462b, 606, S111, S114 y S115).
Pues bien, Lynga 3 habria experimentado al menos dos grandes eventos de formaciéon
estelar, uno hace ~ 2 Myr que dio origen a las estrellas de tipo O-temprano y otro hace
~ 6 Myr que dio origen a las demas estrellas O-tardias y B-tempranas supergigantes. De
esta forma, concluimos que Lynga 3 es un cimulo bastante joven (edad < 8 — 10 Myr),
compuesto por estrellas masivas de distintas edades y con una cinematica peculiar.

En la Figura 4.1.7 podemos observar que las estrellas O4—B3 de Lynga 3 presentan colores
en el rango 0.60 < (J — Kg) < 0.85 mag y magnitudes en el rango 8 < Kg < 12.5 mag. En
el CMD, las is6cronas de diversas edades se superponen, pero anteriormente vimos que las
isocronas de ~ 2 Myr permiten explicar las estrellas O-temprano, mientras que la is6crona
de ~ 6 es adecuada para las demés estrellas O-tardio y B-temprana supergigantes. Por
un lado, con la isdcrona de 2 Myr podemos estimar una masa ~ 60 M® para la fuente
304, y una masa ~ 35 M® para la fuente S134. Por otro lado, con la is6crona de 6 Myr
podemos estimar masas aproximadas de 24, 21 y 26 M, para las fuentes 308, 462 y 605,
respectivamente. Asimismo, las estrellas B-supergigantes (fuentes 302, 303 y 305) exhiben
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Figura 4.1.7: Panel izquierdo: CMD de las fuentes con ryng3 < 3.5’ (puntos grises) y de
las estrellas observadas (simbolos coloreados). Los recuadros negros representan las fuentes que
comparten distancia y extincion (ver Figura 4.1.4). Panel derecho: CMD con las 13 estrellas
0O4—B3 con distancias y extincion compatibles en Lynga 3. Ademés se muestran isécronas
PARSEC de 2 Myr (linea sélida) y 6 Myr (linea punteada), para una distancia de 5.45 kpc, valores
de extincion optica de 5.5 mag (lineas azules) y 7.0 mag (lineas rojas), y una ley de extincion
Ay/Ay = 0.267 v Agy /Ay = 0.122.

masas de ~ 27 Mg, con una is6crona de 6 Myr. El resto de estrellas (fuentes 606, S111,
S112, S114 y S115) presentan masas en el rango 13 — 18 M, para una is6crona de 6 Myr, y
en el rango 11 — 14 M, para una is6crona de 10 Myr. Nuevamente, es importante recalcar
que los valores obtenidos para las masas a partir de las isdcronas PARSEC, concuerdan
con los rangos de masa que determinan los modelos de formacién y evolucion de estrellas
masivas (Searle et al. 2008, Groh et al. 2014, Martins & Palacios 2017).

En la Figura 4.1.8 se presenta la distribuciéon espacial de las estrellas observadas en el
area de Lynga 3. Al ajustar una Gaussiana a las coordenadas ecuatoriales (excluyendo las
fuentes 302, 462 y 462b), encontramos que el centro de la distribuciéon se ubica en RA jo000
= 229.180° y DEja000 = —58.381°. Estos valores se ubican a ~ 25” (~ 0.7 pc) hacia el
suroeste de las coordenadas centrales reportadas en el UCC de Perren et al. (2023), y
a ~ 45" (~ 1.2 pc) hacia el suroeste de las coordenadas reportadas por Cantat-Gaudin
et al. (2020). El caso de Lynga 3 contrasta perfectamente con RCW 91B, puesto que
posee una poblacion de estrellas OB que es (al menos) el doble de numerosa. En este caso,
no tenemos un ctimulo tan rico como Trumpler 14 o los cimulos de Cygnus OB2, sino
que presenta una poblacion moderada similar a lo que se observa en Berkeley 90 (ver
Figura 3.2.8). Ademas, salvo la fuente 462, las demés estrellas O no estén aisladas unas de
otras, por lo que es improbable que el escenario de colapso monolitico haya actuado en la
formacion de estrellas masivas en Lynga 3. De hecho, la concentracion de estrellas masivas
hacia el centro del camulo, es méas bien una consecuencia del mecanismo de acrecion
competitiva. En cualquier caso, primero debemos estudiar la distribucion de estrellas de
masa intermedia-baja en la region.
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Figura 4.1.8: Imagen compuesta en color de las fuentes observadas en el area de Lynga 3. El
circulo blanco representa el area centrada en las coordenadas de Lynga 3 (Cantat-Gaudin et al.
2020), de radio r = 3.5’ (r ~ 5.5 pc para una distancia d = 5.45 kpc). Panel izquierdo: Muestra
de 12 estrellas O4—B3 que comparten distancia y extincién, junto con su identificador. Panel
derecho: Resto de fuentes observadas coloreadas segtin su tipo espectral. El Norte es hacia arriba

y el Este hacia la izquierda.

RAj 2000 | DEj2000 | Edad d Ay URA UDec Descripciéon Ref.
(°) (°) (Myr) | (kpc) | (mag) | (masyr~') | (masyr ')
229.128 | —58.317 | ... L64
229.204 | —58.367 | 822 | 4.16 | 4.84(® -10.04 -3.89 Hipparcos D02
229.207 | —58.340 | 822 4.16 | 4.84(@ -2.39 0.01 PPMXL K13
229.204 | —58.367 -10.04 -3.89 UCAC4 D14
229.204 | —58.367 | 354 4.03() -10.16 -3.52 UCAC4 S17
229.204 | —58.367 -4.17 -3.44 UCAC5 D18
229.194 | —58.373 7.29 -4.85 -3.73 Gaia DR2 €20
229.193 | —58.365 | 5.1 6.92 | 4.69 -4.86 -3.58 Gaia DR2 D21
229.195 | —58.339 | 822 | 4.93 PPMXL J23
229.197 | —58.375 | 7.4 575 | 6.26 -4.91 -3.81 Gaia DR3 H23
229.190 | —58.376 5.95 -4.89 -3.78 Gaia DR3 P23
229.199 | —58.373 | 1.8 4.85 | 5.79 Gaia DR3 C24
229.180 | —58.381 | 1—8 5.45 6.45 -4.90 -3.81 Estrellas OB | Este trabajo

Tabla 4.1.3: Parametros disponibles en la literatura para Lynga 3, junto con los determinados
a partir de la poblacién estelar OB en este trabajo.
Referencias. C20: Cantat-Gaudin et al. (2020), C24: Cavallo et al. (2024), D02: Dias et al.
(2002), D14: Dias et al. (2014), D18: Dias et al. (2018), D21: Dias et al. (2021), H23: Hunt &
Reffert (2023), J23: Just et al. (2023), K13: Kharchenko et al. (2013), L64: Lynga (1964), P23:
Perren et al. (2023), S17: Sampedro et al. (2017).
(@) Calculado a partir del valor reportado de Ep_y, suponiendo Ry = 3.1.



120 CAPITULO 4. FORMACION ESTELAR MASIVA EN CUMULOS

En la Tabla 4.1.3 se presentan las edades, distancias, extinciéon y movimientos propios
reportados en la literatura para Lynga 3, asi como los valores determinados en este trabajo
de Tesis mediante el analisis combinado de la fotometria, espectroscopia y cinematica
de las estrellas OB. Por una parte, los trabajos que han utilizado movimientos datos de
Hipparcos, PPMXL o UCAC4/UCACS5, han determinado edades en el rango 300 — 800
Myr, que son muy altas para explicar la existencia de estrellas O en el cimulo. Ademas,
estos trabajos tienden a subestimar la distancia y la extinciéon del ciimulo, y obtienen
valores de movimiento propio muy diferentes a los obtenidos para las estrellas OB. Por
otra parte, los trabajos que utilizan Gaia DR2 tienden a sobrestimar la distancia, pero el
centro del camulo y su movimiento propio se asemejan a los valores obtenidos para las
estrellas OB. Incluso, permiten estimar una edad de ~ 5 Myr que esta en linea con el
rango de edad derivado anteriormente. Por tltimo, los trabajos que utilizan Gaia DR3 son
los que mejor concuerdan con nuestros resultados, pues presentan distancias en el rango
~ 5 — 6 kpc, extinciones de ~ 6 mag, edades en el rango ~ 2 — 8 Myr y movimientos
propios virtualmente iguales. Si bien, contamos con la ventaja de la espectroscopia de las
estrellas OB de Lynga 3, los resultados con Gaia DR3 son prometedores para este tipo de
cimulos en nuestra Galaxia, por lo que futuros censos fotométricos y astrométricos del
cielo (como Gaia DR4, esperado en diciembre de 2026) representara un avance significativo
sobre la determinacion de las propiedades observacionales del ctimulo.

4.1.3. Poblacion estelar no masiva

Para estudiar la poblacion estelar no masiva en Lynga 3, vamos a descontaminar
estadisticamente el CMD (Seccion 2.3.7). A diferencia de RCW 91B, en Lynga 3 vamos a
utilizar la region de control 2, dado que esté ubicada a una latitud galéctica similar y en
una zona mas limpia de emision infrarroja extendida (ver Figura B5.1). La configuracion
del algoritmo 3D de descontaminacion es ligeramente diferente a la utilizada con RCW
91B, debido a la menor extincién. En este caso seleccionamos las fuentes més brillantes
que Jiim = 18.7 mag, Hyy, = 17.9 mag y Kgjim = 17.5 mag, utilizamos celdas de tamano
AKg = 0.30 mag, A(J — H) = 0.15 mag y A(J — Kg) = 0.20 mag, y reasignamos
P para estrellas con J < 15 mag utilizando los movimientos propios de Gaia DR3 +
VIRAC2 con los valores de pra ¥ fipec determinados para el grupo OB1 en Lynga 3:
pra = —4.90 £ 0.24 y ppec = —3.81 £ 0.20 (con 40 de incertidumbre para incluir un
namero significativo de fuentes). A las fuentes que caen en el grupo OB1 de movimientos
propios pero con distancias incompatibles con Lynga 3 (fuentes 306, S110, S112 y S113) se
les asigné manualmente el valor P = 0.05, y de igual manera a las fuentes que caen fuera
del grupo OBL1 y tienen distancias compatibles con el cimulo (fuentes 303, 606, S111 y
S134) se les asign6 P = 0.95. En la Figura 4.1.9 se presentan los resultados del algoritmo
de descontaminacién para Lynga 3.

En la Figura 4.1.9 podemos ver que el algoritmo recupera una secuencia vertical de fuentes
entornoa (J—H) =04y (J—Kg) = 0.7, con probabilidades de membresia P > 0.6 para
fuentes con Kg < 16 mag. Ademas, en la parte brillante de las is6cronas con extincion
Ay = 10 — 15 mag, se observan fuentes con P ~ 1 que fueron recuperados en base a sus
movimientos propios. En la parte baja del CMD se observa una poblacién con magnitudes
16.5 < Kg < 17.5 mag y colores 1.5 < J — Kg < 2.0 mag que presentan P > 0.6, que
podria corresponder a estrellas de masa intermedia-baja en formacién en Lynga 3. Si bien
los colores J — H de estas fuentes parecen ser inconsistentes con la isécrona de 2 Myr y
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Ay = 5 mag, podria ser perfectamente explicada por isécronas més viejas, de hasta ~ 8
Myr. Igualmente, se observa otra poblacion débil (16.5 < K¢ < 17.5) y poco enrojecida
(J— H <0.5magy J— Kg < 1.0 mag) que podria corresponder con estrellas de masa
baja-intermedia de primer plano, probablemente ubicadas en el brazo de Carina-Sagitario.
Finalmente, se observan algunas fuentes con P > (.5 en la parte mas enrojecida del CMD,
que coinciden con la region de PMS de la is6crona de 2 Myr y extincion Ay = 20 mag.
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Figura 4.1.9: Paneles izquierdos: CMD de la region definida para Lynga 3, que muestra las
fuentes con 7 ynga3 < 3.5 (circulos negros) y las estrellas observadas (circulos coloreados). Paneles
centrales: CMD de la region de control utilizada, en un area igual a la de Lynga 3. Paneles
derechos: CMD descontaminado de Lynga 3, en donde la probabilidad de membresia P se indica
con colores y se ha circunscrito un cuadrado negro para las 13 estrellas O4—B3 que comparten
distancia y extinciéon. Ademaés, se muestran isdcronas PARSEC de 2 Myr, ubicadas a d = 5.45
kpc y con varios niveles de extincion.

Para refinar la seleccion de fuentes jovenes posiblemente asociadas con Lynga 3, se
seleccionan fuentes con exceso de emision infrarroja en el diagrama color-color de la
Figura 4.1.10. En este caso, se recuperan 209 fuentes (sin contar las estrellas OB) de las
353 fuentes con P > 0.5. En el CMD, observamos que la gran mayoria de fuentes en la
secuencia vertical de Lynga 3 presentan exceso de emision infrarroja, lo que confirma que
son fuentes jévenes posiblemente asociadas con el cimulo. Ademas, se elimina la mayoria
de fuentes brillantes (Kg < 12 mag) y enrojecidas (J — Kg > 1.0 mag) con P > 0.5
que corresponde a estrellas tardias de fondo y de primer plano. Asimismo, se recupera
la mayoria de fuentes débiles (Kg ~ 17 mag) con colores compatibles con is6cronas de
1 — 8 Myr y con extincion Ay = 5 mag. Por otra parte, podemos observar una poblacién
débil (Kg 2 16 mag) y poco enrojecida (J — Kg < 1 mag) que posiblemente corresponde
a estrellas de masa intermedia-baja de primer plano, ya que puede ser explicada por una
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isocrona de extincion nula. Al igual que con RCW 91B, para filtrar estos objetos vamos a
considerar todas las fuentes que se encuentren hacia la derecha de una is6crona de edad 10
Myr y extinciéon Ay = 5 mag, lo que nos permite eliminar 46 fuentes a la izquierda de la
isocrona mencionada. De esta forma, obtenemos una muestra de 173 fuentes con exceso de
emision infrarroja en Lynga 3 (sin considerar las estrellas O4—B3). No obstante al revisar
su distribucion en el plano del cielo se encontré que varias fuentes se agrupan alrededor de
estrellas brillantes en el area de Lynga 3, por lo que se filtraron las fuentes con errores
A(H — Kg) > 0.45y A(J — H) > 0.3 de forma que la nueva muestra final de fuentes con
exceso de emision infrarroja esta compuesta por 154 fuentes (sin considerar las 13 estrellas
04—B3).
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Figura 4.1.10: Panel izquierdo: Diagrama color-color de las fuentes con rpynga3 < 3.5" (puntos
grises), las estrellas O4—B3 que comparten distancia (simbolos coloreados), y las fuentes con
P > 0.5 (cruces negras). Ademés, se muestran los vectores de enrojecimientos, para estrellas
tempranas (linea punteada inferior) y para estrellas tardias (linea punteada superior), construidos
con la ley de extincion A ; /Ay = 0.267, Ay /Ay = 0174y Ak /Ay = 0.122. También, se muestran
las fuentes que se ubican hacia la derecha del vector de extincion para estrellas tempranas (circulos
rojos). Panel derecho: CMD de las fuentes en Lynga 3. En ambos paneles, se muestra una isdcrona
PARSEC de 6 Myr ubicada a d = 5.45 kpc, pero con extincion nula (Ay = 0 mag). La masa
méxima representada en la isécrona de 6 Myr corresponde a 29.7 M.

En la Figura 4.1.11, se presenta la distribucién espacial y el CMD de la muestra final
de 154 estrellas en Lynga 3. Por un lado, podemos observar que una is6crona de edad
2 Myr, ubicada a d = 5.45 kpc y enrojecida por Ay ~ 6 mag, representa muy bien
la secuencia vertical de fuentes en Lynga 3. Esta edad tiene consistencia con la edad
encontrada para la estrella mas temprana de Lynga 3 (la fuente 304, O4 If). No obstante,
las estrellas B-supergigantes y O-tardias presentan edades mayores (6 =2 Myr), por lo que
esta secuencia vertical podria estar compuesta por estrellas jovenes de diferentes edades.
Por otro lado, el resto de fuentes en el CMD (aparentemente estrellas PMS) parece exhibir
un amplio rango de edad (1 — 10 Myr) y extincion (Ay > 5 mag), lo que sugiere que la
formacion estelar ha estado procediendo de manera ininterrumpida en Lynga 3, al menos



CAPITULO 4. FORMACION ESTELAR MASIVA EN CUMULOS 123

para la poblacién de masa intermedia. En RCW 91B observamos algo muy similar (Figura
3.1.10), pero con una poblacion OB mas escasa y una poblacion PMS méas abundante.
En resumen, Lynga 3 es un ctimulo joven con una secuencia vertical bien comportada de
fuentes jovenes (Figura 4.1.11) y estrellas menos masivas en proceso de formacion.

Spitzer 8.0 pm

Figura 4.1.11: Panel izquierdo: Imagen de Lynga 3 en la banda 8.0 um que muestra la
distribucién espacial de la muestra final de 154 fuentes con P > 0.5, a la derecha del vector de
enrojecimiento para estrellas tempranas, filtrados con is6cronas de 10 Myr, y errores A(H — Kg) <
0.45 y A(J — H) < 0.3 (circulos rojos). Ademas, se muestra el grupo de estrellas O4—B3 (circulos
violeta y azul). El Norte es hacia arriba y el Este hacia la izquierda. Panel derecho: CMD de la
muestra final separadas en estrellas MS (cuadrados rojos) y posibles estrellas PMS (circulos rojos).
Ademas, se muestran isocronas PARSEC de 0.5 Myr (violeta), 1 Myr (azul), 2 Myr (verde), 4 Myr
(amarillo), 7 Myr (rojo) y 10 Myr (marrén), ubicadas a una distancia de 5.45 kpc, y enrojecidas
con Ay =5 mag y la ley de extincion Aj/Ay = 0.267 y Ag,/Ay = 0.122. También, se muestra
el vector de extincion junto con intervalos de Ay = 5 mag marcados con cruces negras.

4.1.4. YSOs

De igual manera que con RCW 91B, vamos a utilizar la fotometria en el infrarrojo medio
para seleccionar candidatos a YSOs de Clase I y II en el area definida para Lynga 3.
En la Figura 4.1.12 se presentan los diagramas color-color en el infrarrojo medio para
identificar fuentes contaminantes. Siguiendo la prescripcion de Gutermuth et al. (2009),
se identificaron 2 galaxias con formacion estelar no resuelta, 6 AGNs, 172 “nudos” con
emision de PAH, 1 YSO de Clase I y 4 YSOs de Clase II. Nuevamente, con este método
recuperamos 5 YSOs de Clase I y/o II en el area de Lynga 3 (Saral et al. 2017).

En la Figura 4.1.13 se presenta la distribucién espacial y el CMD de los YSOs identificados
en el drea de Lynga 3. Siguiendo una nomenclatura similar que la definida para RCW
91B, los YSOs de Clase II se identificaron como V1, V2, V3 y V4, mientras que el YSO de
Clase I se identifico como R1. En el CMD de la Figura 4.1.13, podemos observar que la
ubicacion de la fuente V4 es consistente con una edad > 15 Myr, por lo que podria ser una
estrella de baja masa en Lynga 3 que recientemente alcanzo6 la MS, pero también podria
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tratarse de un YSO de primer plano (d < 3 kpc) y muy joven (edad <5 Myr). Por otro
lado, las fuentes R1, V2 y V3, pueden ser explicados por isécrona de 1 Myr, aunque con
una extincion que es ligeramente mayor para las fuentes V2 y V3 (Ay = 7 — 10 mag). El
caso de la fuente V1 es interesante, pues su posicion en el CMD se podria explicar por una
isocrona de ~ 0.3 Myr y extincion Ay = 15 mag. Si esto es real, entonces la formaciéon
estelar no se habria visto interrumpida por la formacion de las fuentes 304 y 462 hace ~ 2
Myr. Por dltimo, al revisar sus distancias corregidas por el punto cero (Maiz Apellaniz
2022) en Gaia DR3, observamos que la fuente R1 presenta una distancia d ~ 2.0 £ 0.5
kpc, asi que probablemente se trate de un YSO de primer plano. Curiosamente, los YSOs
de Clase II (a excepcion de la fuente V1) tienden a agruparse més cerca de las estrellas
04—B3 en Lynga 3.
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Figura 4.1.12: Diagramas color-color (paneles superior izquierdo, superior derecho e inferior
derecho) y color-magnitud (panel inferior izquierdo) en el infrarrojo medio de fuentes con
ILyngaz < 3.5’ (puntos grises), utilizados para identificar objetos contaminantes en la region.
Ademas, se identifican las estrellas de tipo O4—B3 (simbolos violeta y azul), asi como también las
fuentes identificadas como posibles YSOs de Clase I (puntos rojos) e YSOs de Clase II (puntos
verdes). Las lineas punteadas y solidas negras, representan los limites definidos para fuentes
contaminantes e YSOs de Clase I-II, respectivamente (ver Apéndice Al de Gutermuth et al.
2009).
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Cabe senalar que solo la fuente V1 fue recuperada por el algoritmo de descontaminacion,
por lo que las fuentes V2 y V3 seran consideradas més tarde en el célculo del RDP y de la
funciéon de masa. En cambio, las fuentes R1 y V4 no seran consideradas en la muestra de
YSOs de Lynga 3. Para finalizar, revisamos el catalogo SPICY de Kuhn et al. (2021) y
encontramos solamente 2 fuentes en el area definida para Lynga 3, las cuales coinciden
con las fuentes R1 y V1, ambas clasificadas en SPICY como una SED plana y un YSO
de Clase II, respectivamente. La baja cantidad de YSOs encontrados con el algoritmo de
Kuhn et al. (2021), puede ser consecuencia de la edad ligeramente mayor de Lynga 3 en
comparacion con RCW 91B, aunque con los diagramas del infrarrojo medio recuperamos
més fuentes que las del catdlogo SPICY, destacando la efectividad de este método en la
seleccion de YSOs. Si consideramos las fuentes V1, V2 y V3, entonces la muestra final de
Lynga 3 consiste en 156 estrellas con exceso de emision infrarroja y 13 estrellas O4—B3,
para un total de 169 fuentes.

04-00.7
BO-B3

¥S0 Clase | T
¥S0 Clase Il 4, _ ]

Spitzer 8.0 pym

00+ b

10

14}

16

18-,

Figura 4.1.13: Panel izquierdo: Imagen de Lynga 3 en la banda 8.0 pm que muestra la
distribucion espacial de los YSOs de Clase I (circulos rojos) y Clase II (circulos verdes). Ademaés,
se muestra el grupo de estrellas O4—B3 (simbolos violeta y azul). El Norte es hacia arriba y el
Este hacia la izquierda. Panel derecho: CMD de las fuentes mostradas en el panel izquierdo. Las
isocronas PARSEC y los vectores de extincion, son iguales que los mostrados en la Figura 4.1.11.

4.2. Parametros del cimulo

4.2.1. Estructura espacial

En la Figura 4.2.1 se presenta el diagrama de contorno de densidad estelar en Lynga 3,
construido mediante un KDE sobre el catédlogo maestro y la muestra final de fuentes. Si
consideramos todas las fuentes del catdlogo maestro, el centro de la distribucion se ubica
muy cerca de las coordenadas determinadas por Cantat-Gaudin et al. (2020), pero en este
caso la sobredensidad de fuentes que caracteriza la zona central no es tan evidente. En
cambio, con la muestra final de 156 fuentes y las 13 estrellas O4—B3 vemos una distribuciéon
mas concentrada, cuyo centro se ubica en las coordenadas RA jo000 = 229.181° y DEj2000
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= —58.379°, muy cerca del centro determinado meramente a partir de las estrellas O4—B3
(Tabla 4.1.3). La forma de la distribucion es un poco elongada, aunque no tanto como la
observada en RCW 91B (Figura 3.2.4). En este caso, el semieje mayor esta desalineado en
~ 20° con el vector que conecta RCW 91B y Lynga 3. El centro del ctimulo determinado a
partir del KDE, sera utilizado para la construccion del RDP a continuacion.
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Figura 4.2.1: Diagrama de contorno de la densidad estelar calculada con el KDE, para
todas las fuentes del catalogo maestro (panel izquierdo), y para las fuentes presuntamente
genuinas de Lynga 3 (panel derecho). Para el catdlogo completo se calcula la densidad
superficial utilizando cuadrados de tamano 1’ x 1’ y separados por 0.5, mientras que para
la muestra final se utilizan cuadrados de tamano 2’ x 2’ y separados por 1’. En ambos
paneles, se muestran las 13 estrellas O4—B3 de Lynga 3 (simbolos magenta y azules) y las
156 estrellas de la muestra final (circulos rojos). Ademas, la estrella negra representa el
punto maximo de densidad superficial en el KDE.

En el panel superior de la Figura 4.2.2 se presenta el RDP centrado en las coordenadas
determinadas con el KDE (RAjyp00 = 229.181° y DEjo000 = —58.379°), para todas las
fuentes del catédlogo maestro que son mas brillantes que la magnitud limite Kg = 17.5 mag.
En el diagrama, no se observa un aumento monotono de fuentes para un radio r < 80",
aunque si podemos observar una notoria sobredensidad de fuentes a una distancia de ~ 5",
que no representa necesariamente una sobredensidad real debido a que corresponde al
intervalo més pequeno utilizado (1”) y ademés estamos observando el catélogo completo, o
sea estrellas de primer plano y de fondo. Debido a esto, no tiene sentido ajustar un perfil
de King a la distribucion, a pesar de que igual se puede forzar al algoritmo a ajustar uno
(en cuyo caso, se obtendrfa 7. = 0.72 pc y Yg = 77 pc2). Por otra parte, se replico la
construcciéon del RDP con el catdlogo completo, pero utilizando las coordenadas RA ja000
= 229.194° y DEja00 = —58.373° determinadas por Cantat-Gaudin et al. (2020). En
este caso, si se observa una sobredensidad mondétona que simula ser un ctmulo, llevando
al calculo de 7. = 0.14 pc y 3¢ = 311 pc2, aunque nuevamente recalcamos que estos
valores no tienen significado considerando que es el catalogo completo. Por ende, ahora
procedemos a construir el RDP con la muestra final de Lynga 3, que consiste en las 13
estrellas O4—B3 y las 156 fuentes descontaminadas.

En el panel inferior de la Figura 4.2.2 se presenta el RDP descontaminado de Lynga 3.
En este caso, si observamos una notoria sobredensidad de fuentes en la region r < 20",
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Figura 4.2.2: RDP centrado en las coordenadas determinadas para Lynga 3 (RAjo000 =
229.181° y DEjo000 = —58.379°), considerando todas las fuentes en el catalogo maestro con
Kg < 17.5 mag (panel superior), y con las 169 fuentes de la muestra final obtenida de Lynga
3. Los simbolos representan diferentes anchos del area anular considerada, el recuadro de la
esquina superior derecha representa la region utilizada en la estimaciéon de la densidad estelar de
campo Yy, ¥ el area sombreada gris representa g, £ 30 de incertidumbre. Ademaés, la linea
solida roja representa el mejor ajuste del perfil de King a los intervalos més pequenos, y la linea
punteada verde representa el radio del nticleo (r.) determinado con el ajuste. En el recuadro rojo
se muestra el radio del nicleo y la densidad superficial central (Xg). La conversion de ” a pc se

realizé considerando una distancia de 5.45

kpc.
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ademés de un par de maximos secundarios en los radios ~ 56” y ~ 73”. El ajuste de
un perfil de King permite obtener los valores 7, = 0.32 pc, ¥y = 62 pc 2 y ng = 96
pc~3, los cuales fueron calculados con el intervalo mas pequetio (1”). Al considerar los
intervalos de 2”, los valores cambian a r, = 0.47 pc, Yo = 27 pc=2 y ng = 30 pc~3. Si bien
el valor de r. = 0.32 — 0.47 pc esta dentro de lo que cabria esperar para otros ctimulos
jovenes y masivos (Portegies Zwart et al. 2010), los valores de ¥y y ng son demasiado
bajos en comparaciéon con otros cumulos, por ejemplo RCW 91B en la cual calculamos
Yo = 229 pc=? v ng = 1881 pc~3. Un valor ng < 10? pc~? refleja una estructura irregular
y la ausencia de un nticleo compacto. De esta forma, considerando la joven edad (< 10
Myt) y baja densidad central (< 10* pc™?), Lynga 3 podria tratarse un ctimulo tipo leaky
(Pfalzner 2011) en una fase intermedia de su evolucion.

Los cimulos leaky empiezan como estructuras de tamano ~ 0.2 — 0.3 pc con decenas
de estrellas, para luego aumentar en masa (hasta ~ 10* M) y tamano (hasta ~ 3 —5
pc), en donde la violenta expulsion del gas (debido a la retroalimentacion de estrellas de
tipo O) causa una rapida expansion del gas residual y una pérdida del ~ 80 — 90 % de la
masa total durante los primeros 20 Myr de vida del cimulo (Pfalzner 2011). De hecho,
se podria considerar que los cimulos leaky son los ciimulos que sobreviven al fenémeno
de la “mortalidad de infantes” (Bastian & Goodwin 2006), el cual actia como un filtro
en las fases evolutivas tempranas (< 5 Myr, de Grijs & Goodwin 2008). Mas atn, se ha
determinado que un ciimulo puede sobrevivir a esta rapida expulsion del gas si la eficiencia
de formacion estelar (Star Formation Efficiency, SFE) es SFE 2 30 % (Bastian & Goodwin
2006, Pfalzner & Kaczmarek 2013), mientras que con una SFE menor las estrellas se
dispersan completamente. En consecuencia, en Lynga 3 podria haber ocurrido una rapida
dispersion del gas residual durante su fase evolutiva temprana, y por ende la expulsion
de algunos de sus miembros (explicando asi la ubicacion alejada y cinematica peculiar de
algunas estrellas OB), aunque una eficiencia de formacion estelar moderadamente alta
(SFE 2 30 %) le permitiria haber sobrevivido a esta “mortalidad de infantes” (explicando
la deteccion de una concentracién central con ng < 10? pc 3). Adn asi, recordemos que
la muestra final corresponde a estrellas con M 2 1 M, por ende los valores de ¥ y ng
representan limites inferiores de sus valores reales. Futuros censos fotométricos profundos
de Lynga 3, ayudaran a definir de mejor manera la estructura e historia evolutiva del
cumulo.

4.2.2. Funcidén de masa estelar observada

Para construir la funcién de masa observada en Lynga 3, consideramos las 13 estrellas
04—B3 y las 156 fuentes descontaminadas. Debido a la extincién diferencial observada en
la poblacién de menor masa, vamos a considerar un rango Ay = 5 — 20 mag para aplicar
el algoritmo de asignacion de masas. Ademés, dado que la poblacion estelar joven presenta
una dispersion de edad en el rango ~ 0.5 — 8 Myr, vamos a descartar las fuentes que se
encuentren significativamente por debajo de una is6crona de 8 Myr y extincion Ay =5
mag, y significativamente por encima de una isdécrona de 0.5 Myr y extincion Ay = 20 mag
(ver Figura 4.2.3). Luego, dividimos la muestra en secuencia principal (MS) y pre-secuencia
principal utilizando el mismo criterio que para las fuentes de RCW 91B (estrellas MS se
ubican cerca de las estrellas OB en el diagrama color-color). De esta manera, la funcion

de masa considera las 13 estrellas O3—B3 y la nueva muestra de 151 fuentes jovenes en
Lynga 3 (35 de MS y 116 de PMS, ver Figura 4.2.3).
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Figura 4.2.3: Panel izquierdo: CMD de las estrellas O4—B3 (sfmbolos coloreados) y de las 156
fuentes de la muestra final (puntos grises). Ademas, se presentan is6cronas PARSEC de 0.5 Myr
(azul) y 8 Myr (rojo), ubicadas a 5.45 kpc, y enrojecidas con los valores de extincion Ay = 5
mag y Ay = 20 mag (isocronas de la izquierda y derecha, respectivamente). Las lineas punteadas
representan el vector de enrojecimiento, con intervalos de 5 mag. A los YSOs V2 y V3 (Seccion
4.1.4), se les ha circunscrito un cuadrado abierto. También se muestran las 151 fuentes jovenes
consideradas en la construccion de la funcion de masa (puntos negros). Panel derecho: CMD
con la muestra final de estrellas para construir la funcién de masa de Lynga 3, en donde se ha
separado la muestra en estrellas MS (circulos solidos) y estrellas PMS (circulos abiertos).

Dado que la poblacion estelar OB de Lynga 3 presenta diferentes edades, vamos a asignar
manualmente sus masas iniciales y masas actuales considerando la edad que muestra el
HRD (Figura 4.1.6). Después, se construyo la funciéon de masa teniendo en cuenta las
masas actuales junto con las edades de 2 Myr y 6 Myr, y las masas iniciales de las estrellas.
La ventaja de utilizar la IMF, es que encapsula las poblaciones estelares de distintas
generaciones en Lynga 3, pues por ejemplo, la fuente 304 (O4 If) ya esté extinta para una
edad de 6 Myr (Groh et al. 2014). A diferencia de lo que ocurre en RCW 91B, el sesgo de
asignacion de masas no es un problema mayor en Lynga 3 debido al relativamente bajo
nimero de estrellas PMS brillantes que pueden confundir al algoritmo, asi como la bien
comportada secuencia principal en el CMD. Luego, el célculo del valor de a(aysan) ¥
Q(M>7My), Se realizo mediante la técnica de un ancho de intervalo variable (Maiz Apellaniz
& Ubeda 2005), en donde los errores fueron estimados considerando 5 configuraciones del
tamano y ntamero de intervalos.

En la Figura 4.2.4 se presentan las funciones de masa y la funcién de luminosidad en
la banda Kg para Lynga 3. Por un lado, en la funcién de masa de 2 Myr se obtienen
los valores a(pr>2n,) = —1.80 £0.25 y aqprs7m,) = —2.15 £ 0.20. El valor obtenido para
estrellas masivas (o (a>7um,)) €s consistente con una funciéon canénica de Salpeter, mientras
que el valor para estrellas de masa intermedia-baja (a(ar>2n,)) €s significativamente menor.
Ademés, podemos observar un exceso de fuentes en los intervalos 9 — 15 y 25 — 40 M,
el cual puede ser un efecto causado por asumir una edad fija de 2 Myr, aunque también
puede ser efecto de una imperfecta descontaminacion estadistica del CMD puesto que se
observa un comportamiento similar en la funcién de luminosidad en la banda Kg. El bajo
niamero de estrellas con M < 1 — 2 M en relaciéon a la funcién candnica es consecuencia
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Figura 4.2.4: Funcion de masa para la muestra final de 168 estrellas en Lynga 3, considerando
las masas actuales para una edad de 2 Myr (panel superior izquierdo), las masas actuales para
una edad de 6 Myr (panel superior derecho), y las masas iniciales de las estrellas (panel inferior
izquierdo). Los circulos abiertos representan los intervalos de masa en los rangos 0.5 — 1 M),
1—2Mg,2—-5 Mg, 5—9 Mg, 9—15 Mg, 15 — 25 Mg, 25 — 40 My, 40 — 60 My, 60 — 85 My
y 85 — 120 Mg (circulos abiertos). La linea punteada representa la pendiente de la funcion de
masa de Salpeter, mientras que la linea sélida es la pendiente calculada para las estrellas con
M > 7 M. Ademés, se grafica la funcion de luminosidad en la banda Kg (panel inferior derecho)
con intervalos de AKg = 0.75 mag y se muestran las magnitudes en donde ocurre la transiciéon
entre estrellas de MS y PMS, para ambas edades consideradas (Kg ~ 15.0 mag para 2 Myr y
Kg ~ 15.9 mag para 6 Myr).
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de la incompletitud del catalogo, dado que Lynga 3 esta relativamente alejado de nosotros
(d = 5.45 kpc). Cabe senalar que se repitio el célculo de o(p>7un,) considerando que
la fuente 304 es un sistema binario compuesto por dos estrellas similares, en cuyo caso
obtenemos el valor a(y>7r,) = —1.97 que estad dentro de la incertidumbre del valor
derivado anteriormente (ov(ar>7an,) = —2.15 £ 0.20).

Por otro lado, en la funcion de masa de 6 Myr se obtienen los valores a(ar>anr,) = —1.67 &
0.15 y aqmrs7ary) = —2.70 £ 0.30. En este caso, el valor de a(ar~7ar,) es significativamente
mayor que la funcion de Salpeter (funcion tipo bottom-heavy) que indica que el cimulo
ha perdido la mayoria de sus estrellas masivas (M > 7 My). A modo de ejemplo, la
funcién de masa en Cyg OB2 también se considera tipo bottom-heavy para estrellas de
tipo O (a(>15my) = —3.72, Wright et al. 2010b), la cual no representa una caracteristica
intrinseca de Cyg OB2 sino que es producto de viejas generaciones de poblaciones estelares
que ya perdieron sus miembros méas masivos. Este escenario podria explicar el valor de
M > 7 M obtenido para Lynga 3, més atn si consideramos que se observa en la funcion de
masa de 6 Myr (generacion més vieja) y no en la funcién de masa de 2 Myr (generacion mas
joven). Incluso, este comportamiento de la funcién de masa para 6 Myr es consistente con
las estrellas runaway y walkaway de Lynga 3 sugeridas en la Seccion 4.1.2. Paralelamente,
se observa un déficit de estrellas con masas 2 — 5 M, el cual también puede ser resultado
de una descontaminacion estadistica imperfecta y la suposicion de una edad singular
de 6 Myr. En cualquier caso, el valor de a(a>2n,) esté en linea con el valor obtenido
considerando una edad de 2 Myr.

Por anadidura, en la IMF' se obtienen los valores a(asson,) = —1.58 2 0.30 y apr>7ary) =
—2.15+0.20. En términos generales, la region de alta masa de la IMF es similar a la funcion
de masa de 2 Myr, mientras que el comportamiento de la regiéon de baja masa se parece
mas a la funciéon de masa de 6 Myr. Asimismo, la forma de la IMF es sorprendentemente
similar a la forma de la funciéon de luminosidad en la banda K, con excepcion del intervalo
K¢ = 8—10 mag que parece estar subrepresentado, pero en realidad corresponde a estrellas
B-supergigantes de menor masa que llenan el intervalo correspondiente en Kg ~ 12 mag.
Ademas, se observa un exceso de fuentes en el intervalo 9 — 15 M y su equivalente en la
funciéon de luminosidad en Kg ~ 13 — 14 mag, asi como también un déficit de fuentes en el
intervalo 2 — 5 M, que corresponde con la region de transicion MS—PMS (Kg ~ 15 — 16
mag). Fuera de estos detalles, la pendiente de la IMF esté en linea con lo que se observa
en otros cumulos jovenes y masivos (Portegies Zwart et al. 2010), y su forma no dista
significativamente de una funciéon de masa canénica, al menos para la poblacion estelar
masiva y de masa intermedia.

Por ultimo, calculamos la masa total observada (M) en el area de Lynga 3 para estrellas
con M 2 1 M. En este caso, obtenemos los valores M ~ 900 M, para la funcién de masa
de 2 Myr, M ~ 700 M., para la funcién de masa de 6 Myr y un rango M = 850 — 950
M, para la IMF. Nuevamente, podemos estimar la masa total hasta 0.08 M, suponiendo
una IMF canonica en este rango (Kroupa & Bouvier 2003), lo que nos permite calcular
M ~ 1700 M para 2 Myr, M ~ 1400 M, para 6 Myr, y M = 1700 — 1900 M, para la
IMF. La masa estelar obtenida para Lynga 3 (< 2 x 10® M) es casi el doble de la masa
obtenida para RCW 91B, aunque sigue siendo baja en comparaciéon con otros ctiimulos
jovenes y masivos nativos de nuestra Galaxia que albergan estrellas O similares (ver Seccion

4.3).
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4.3. Cumulos estelares jovenes en la Via Lactea

A dia de hoy, se ha establecido la idea de que la formacion estelar en ciimulos es el principal
modo de formacién estelar masiva (Lada & Lada 2003, Rivilla et al. 2013, Motte et al.
2018). En este contexto, los cimulos jovenes representan laboratorios ideales para investigar
la formacion y evolucion de estrellas masivas, y los procesos de retroalimentacion que
regulan su entorno. Los cimulos jovenes y masivos tipicamente se refieren a los camulos
con masas My 2> 10* M, y edades < 100 Myr (Portegies Zwart et al. 2010), y se cree
que son los precursores de los ciimulos globulares que pueblan el bulbo y halo de las
galaxias (Elmegreen & Efremov 1997, Knodlseder 2000, Kruijssen 2015). Estos objetos
conservan niicleos estelares densos (ng = 10% pc™3), y pueden sobrevivir como estructuras
gravitacionalmente ligadas durante cientos de Myr (de Grijs 2009, Bastian 2011). En
nuestra Galaxia, podemos encontrar algunos prototipos como el ciimulo central de NGC
3603, Westerlund 1 o el cimulo Arches (Portegies Zwart et al. 2010). No obstante, las
campanas observacionales infrarrojas de la tltima década han revelado un creciente nimero
de ctimulos jévenes con masas intermedias (Mg < 10* M) que albergan estrellas de tipo O
(e.g. Davies et al. 2012, Marco & Negueruela 2017, Vargas-Gonzalez et al. 2018, Borissova
et al. 2019, Preibisch et al. 2021), los cuales presentan estructuras mas irregulares, menores
densidades centrales, y presumiblemente siguen la relacion mp., — Mo (Weidner et al.
2010). Es importante destacar que los ctimulos jovenes de baja masa (Mg 2> 102 M)
siguen la relacion my,, — M con una dispersion relativamente baja (Kirk & Myers 2012,
Hsu et al. 2013, Yan et al. 2023). Para contextualizar los casos de RCW 91B y Lynga 3
dentro del panorama Galactico, compilamos una muestra de cimulos Galacticos jovenes
(edad < 10 Myr) de diversas masas (~ 10> — 10° M) y que contengan al menos una
estrella de tipo O2—09.7. En la Tabla 4.3.1 se presenta la muestra de ciimulos jovenes,
ordenados segin el valor de log M.

En la Tabla 4.3.1, el rango de edad considera la dispersion observada en la poblacion estelar
masiva en la mayoria de camulos, pero en algunos casos (como el ciumulo del Trapecio
o Trumpler 14) también incluye la edad de la poblacion PMS de baja masa. Asimismo,
el valor de M, considera hasta estrellas de masa 2 0.08 — 0.1 M, en la funciéon de masa
actual. Ademas, el valor de my,, no siempre coincide con la estrella de tipo O mostrada,
ya que algunos cimulos (e.g. cimulo Arches, DBS2003, NGC 3603) presentan estrellas
de tipo WNh que son estrellas de secuencia principal més masivas que las estrellas de
tipo O (e.g. Crowther & Walborn 2011, Clark et al. 2023). Adicionalmente, el valor de
R fue calculado a partir de las coordenadas galacticas (I y b) y el valor de d, utilizando
la formula definida en la Seccion 2.3.6 para el radio Galactocéntrico. Sumado a esto, el
valor de r. fue reajustado segtn el valor de la distancia d mas reciente para cada ctimulo
(principalmente obtenidas del trabajo de Maiz Apellaniz et al. 2025). En adicién, el valor
de app corresponde a la pendiente de la funcién de masa actual para la region de estrellas
masivas (el equivalente a ays>7ar, de la Seccion 4.2.2), que usualmente es mas positiva en
comparacion con la pendiente determinada para la poblacién de masa intermedia y baja
(e.g. Harayama et al. 2008).
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Cuamulo Estrella O — SpT Ref.

(Myr) (Mo) (M) (kpc) (kpc)  (pc)  (pc™®) (Mg pe™?)
‘W49 1—-2 4.7 —-4.8 2.0-2.3 ~ 11 7.53 W49nrl — 02-3.5 If* W14, W16
Arches 2—-3 ~ 4.5 1.9-22 ~ 8 0.15 0.13 ~ 3.9 5.3—5.6 —2.10 F18 — 04-5 Ia+ E09, C18a, H19, C23
Quintuple 3—5 ~ 4.3 1.8—-2.1 ~ 8 0.15 0.62 3.7—4.3 —1.23 LHO 72 — 05-6 Ib-111 L10, L12, C18b, R19
DBS2003 2—-5 3.8—-44 =19 7.90 1.75 <1.2 ~ 3.1 —2.49 obj8 — 04-05 If Bo08, P09, Bol2
Westerlund 1 3—-5 4.6 —4.7 <1.8 4.24 4.43 0.40 3.7—4.1 —1.60 W24 — 09 Iab B08, N10, A17, MA25
NGC 3603 1-3 4.0—-4.3 20-21 7.13 8.63 0.17 4.8 —-5.0 —2.06 MTT 68 — 08 If* HO08, C10, K16, MA25
Trumpler 16 3—14 24.0 <20 2.31 7.7 —2.27 ALS 15210 — 08.5 If* Nwk W11, M12, MA20, MA25
Westerlund 2 0.5—2 > 3.9 ~1.9 444 826 020 ~47  37—48  —209 MSP 183 — 02 V((f*))z NO08, P09, H15, Z21, MA25
Trumpler 14  05-2 36-40 18-20 236 778 011 <46 <4.3 240 HD 93129 Ab — 02 If* A07, S10, MA17, MA25
Bica 1 1-3 < 4.0 1.8—-1.9 1.62 8.03 0.47 ~ 1.9 < 1.6 —-3.06 Cyg OB2-22A — 08 If* K02, M05, W15, Bel9, MA25
Bica 2 1-3 < 4.0 1.8—-1.9 1.61 8.03 -3.06 Cyg OB2-7 — 08 If* K02, M05, W15, Bel9, MA25
NGC 6611 1-5 ~ 3.9 ~ 1.8 1.70 6.54 0.66 ~ 25 —2.45 HD 168076 AB — 04 IV(f) B06, W07, S23, MA25
Danks 1 1-3 ~ 3.9 >1.9 3.48 6.76 0.17 ~ 5.5 —240 DI1-7 — 04-61 D12, C12, Bol9
NGC 6231 1-7 3.5—-3.6 ~ 1.6 1.55 6.68 1.20 ~ 2.7 ~ 2.3 —1.14 HD 152233 Aa — 06 II(f) W13, D16, K17, MA25
1C 1805 1.5—-4 ~ 3.5 > 1.7 2.08 9.73 0.83 ~ 0.7 ~ 1.0 —2.30 HD 15570 — 04 If P09, P17, S17, MA25
Danks 2 2—-6 ~ 3.5 >1.6 2.61 6.97 0.36 ~ 4.2 —2.38 D2-8 — 06-8 D12, C12, Bol9
Pismis 24 1-3 3.3—-3.8 1.8—-2.0 1.64 6.52 0.95 ~ 1.7 —2.70  Pismis 24-1 A — 03.5 If* MAO07, M15, MA20, MA25
Trapecio 03—-1 ~ 3.3 215 0.39 8.47 0.16 ~ 4.2 ~ 4.5 —2.20 6L 0OriC — 07 f%p var H98, B14, MA25
Berkeley 90 1-3 <3.0 > 1.7 2.74 8.36 —2.50 LSIII +46 11 — 038.5 If* M17, MA20, MA25
NGC 2362 1—-6 > 2.7 1.3—-1.7 1.23 8.86 0.20 ~ 2.2 —2.01 7 CMaAb — 09 III D05, D06, V14, MA25
TRAS 15408 2—-5 ~ 2.7 ~ 1.6 2.40 6.29 1.01 —229 IRS1 — 04V RO4, V18
Stock 18 03—-1 ~ 2.5 ~ 1.4 2.91 9.84 0.24 ~ 2.2 —180 LSI+6411 — 09V MA24, MA25
o Ori 1-5 > 2.1 ~ 1.3 0.40 8.49 0.42 ~ 1.6 —-1.70 o0 Ori Aa — 09.5V Co7, C08, P12
Lynga 3 1-8 <3.3 > 1.7 5.45 5.20 0.32 ~ 2.0 ~ 2.5 —2.15 304 — O4 If Este trabajo
RCW 91B 0.5—2 <3.0 1.7—-2.0 4.93 5.31 0.06 ~ 3.3 ~ 4.9 —1.40 Sapaki — 03 If* Este trabajo

Tabla 4.3.1: Muestra de ctimulos estelares jovenes (< 10 Myr) en nuestra Galaxia que contengan al menos una estrella de tipo O.

Referencias. A07: Ascenso et al. (2007), A17: Andersen et al. (2017), B06: Bonatto et al. (2006), B08: Brandner et al. (2008), Bo08: Borissova et al. (2008), Bo12:
Borissova et al. (2012), B14: Balega et al. (2014), Bel9: Berlanas (2019), Bo19: Borissova et al. (2019), C07: Caballero (2007b), C08: Caballero (2007a), C10: Crowther
et al. (2010), C12: Chené et al. (2012), C18a: Clark et al. (2018a), C18b: Clark et al. (2018b), C23: Clark et al. (2023), D05: Dahm (2005), D06: Damiani et al. (2006),
D12: Davies et al. (2012), D16: Damiani et al. (2016b), E09: Espinoza et al. (2009), H98 Hillenbrand & Hartmann (1998), HO8: Harayama et al. (2008), H12: Hur et al.
(2012), H15: Hur et al. (2015), K02: Knodlseder et al. (2002), K17: Kuhn et al. (2017), L10: Liermann et al. (2010), L12: Liermann et al. (2012), M05: Mokiem et al.
(2005), MAO7: Maiz Apellaniz et al. (2007), M12: Madura et al. (2012), M15: Massi et al. (2015), M17: Marco & Negueruela (2017), MA17: Maiz Apellaniz et al. (2017),
MA20: Maiz Apellaniz et al. (2020), MA24: Maiz Apellaniz et al. (2024), MA25: Maiz Apellaniz et al. (2025), NO8: Nazé et al. (2008), N10: Negueruela et al. (2010),
P09: Pfalzner (2009), P12: Pena Ramirez et al. (2012), P17: Panwar et al. (2017), R04: Roman-Lopes & Abraham (2004), R19: Rui et al. (2019), S10: Sana et al.
(2010), S15: Simoén-Diaz et al. (2015), S17: Sung et al. (2017), S23: Stoop et al. (2023), V14: de Vries et al. (2014), V18: Vargas-Gonzalez et al. (2018), WO07: Wolff et al.
(2007), W11: Wolk et al. (2011), W13: Weidner et al. (2013), W14: Wu et al. (2014), W15: Wright et al. (2015), W16: Wu et al. (2016), Z21: Zeidler et al. (2021).
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Por otro lado, en el caso de los cimulos Bica 1 y Bica 2, los valores de M, representan
un limite superior si consideramos que la masa de cada camulo debe ser menor que la
mitad de la masa total de Cyg OB2 (log M ~ 4.2 — 4.4), para lo cual suponemos que la
funcion de luminosidad en ambos ctimulos es similar (Bica et al. 2003). Adicionalmente,
en los cimulos Bica 1, Pismis 24 y Stock 18, el valor de ny se determiné a partir de la
Ecuacion 2.3.7 con los valores reportados de 7. y ¥y en la literatura. En adiciéon, en los
camulos Trumpler 16, Bica 2 y Berkeley 90, los valores de r. (y por ende ng y pp) no estan
disponibles debido a que los ctimulos son demasiado dispersos como para ajustar perfiles
de King/EFF, mientras que para el caimulo W49 los autores simplemente no reportan
dichos valores. Finalmente, en el cimulo Stock 18 el valor de app se estim6 a partir de la
razon entre el nimero observado (n = 9) y namero esperado (n = 2.7) de estrellas masivas
a partir de una IMF canoénica, mientras que en el camulo Berkeley 90 el valor de aopgp
se estimo a partir de las masas reportadas para estrellas 03.5—B3 (Tabla 6 de Marco &
Negueruela 2017) y la técnica de intervalo de ancho variable (Seccion 2.3.9).

Es importante recalcar que el valor de py es muy sensible al método utilizado para calcularlo,
que usualmente consiste en multiplicar ny por una masa promedio (m). El valor de (m)
puede oscilar entre el valor esperado para una IMF canénica (m) = 0.36 M, (Weidner
& Kroupa 2004) utilizado por Ascenso et al. (2007) en Trumpler 14, hasta valores muy
altos como (m) = 25.4 My utilizado por Espinoza et al. (2009) en el camulo Arches.
Claramente, el valor de (m) depende de las caracteristicas de la funcién de masa, ademas
de su completitud hasta ~ 0.08, razoén por la cual es dificil derivar un valor confiable para
RCW 91B y Lynga 3. Lo que se hizo para estos casos, fue calcular la masa total en un
radio r < r. simplemente sumando las masas individuales asignadas con el algoritmo de
asignacion de masas, y dividir esta masa por el volumen (esférico) del ntcleo: 4/3 7 r3.
Los valores de pgy calculados para RCW 91B y Lynga 3 hay que utilizarlos con precaucion,
pues estan “sesgados” por la baja estadistica de objetos en la region nuclear de cada uno
de estos objetos (especialmente en RCW 91B). En cualquier caso, para los demds ctiimulos
de la muestra se proporcionan los valores de ng y pg, segin su disponibilidad.

4.3.1. Formaciéon y evolucién temprana

La formacion de ctmulos jévenes y masivos varia significativamente con el ambiente
galactico (Parmentier & Pfalzner 2013, Grudi¢ et al. 2023). Por ejemplo, en regiones de
alta densidad de gas el valor de la SFE puede crecer hasta en un factor x3 (Ginsburg &
Kruijssen 2018, Polak et al. 2024b). De hecho, las simulaciones hidrodinamicas predicen que
los cimulos masivos (10* M) se forman preferentemente cerca de la barra galactica y los
brazos espirales internos (Ali et al. 2023), especialmente en la CMZ debido a las condiciones
extremas del entorno que favorecen la formacioén de estructuras masivas (Barnes et al.
2017). En nuestra muestra de ctumulos jovenes, podemos observar que los ctimulos con
menores radios galactocéntricos (Arches, Quintuple y DBS2003) tienden a sobrepasar la
barrera de los 10* Mg, y a albergar estrellas muy masivas (> 100 My). En cambio, en el
disco mas externo y las regiones entre brazos es méas dificil encontrar ciimulos jévenes que
superen los 10* M, aunque abundan los ctimulos jovenes de masa intermedia que albergan
estrellas de tipo O7 o mas tempranas. Esta dicotomia refleja diferencias fundamentales en
la eficiencia de formacion estelar local: mientras que las simulaciones indican que un SFE
2> 30 % es necesario para la supervivencia de cimulos ligados tras la expulsion gaseosa
instanténea, eficiencias menores (10 — 20 %) pueden generar cimulos leaky que se expanden
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rapidamente y pierden el 80 — 90 % de su masa inicial en los primeros 20 Myr de vida
(Geyer & Burkert 2001, Pfalzner 2011, Pfalzner & Kaczmarek 2013).

Por un lado, Barnes et al. (2019) realizaron observaciones en ondas de radio con ALMA
de dos nubes precursoras de cumulos jovenes y masivos en el centro Galactico (como
Arches o Quintuple), las cuales revelaron que el mecanismo de cinta transportadora podria
estar operando en esta region, dado que las estrellas se estan formando continuamente
dentro de nicleos densos mientras que simultaneamente las nubes experimentan un colapso
gravitatorio global, hasta que todo el gas haya sido convertido en estrellas o se haya
disipado. A su vez, Kuwahara et al. (2021) presentaron mapas de CO de alta resolucion
que sugieren que el mecanismo de colisién entre nubes indujo la formacion del camulo
DBS2003 (y posiblemente Westerlund 2 y NGC 3603), debido a los “puentes” observados en
diagramas de velocidad y el calentamiento radiativo (20 — 50 K) de las nubes ocasionadas
por el camulo formado luego de la colision entre nubes. Por otro lado, Rivilla et al. (2013)
examinaron la distribucion de estrellas PMS en el ctimulo del Trapecio y sugirié que la
acrecion competitiva fue responsable de su formacion, basandose en que la acumulacion
de estrellas de baja masa alrededor de la estrella mas masiva (#* Ori C) genera un pozo
de potencial local capaz de canalizar el gas hacia esta estrella. Sumado a esto, Caballero-
Nieves et al. (2020) realizaron observaciones infrarrojas de alta resolucion de las estrellas
masivas en Cyg OB2 y sugiri6 que los mecanismos basados en acrecién (como la acrecion
competitiva) pueden haber actuado en esta region, ya que permitiria explicar la alta
multiplicidad y jerarquia observada en las estrellas masivas. En conjunto, estos ejemplos
ilustran que la formacion estelar masiva en ciimulos no sigue un tinico mecanismo, sino que
esté fuertemente modulada por las condiciones locales del medio interestelar, de forma que

pueden operar de forma aislada o conjunta en las diferentes regiones de nuestra Galaxia
(Zinnecker & Yorke 2007, Tan et al. 2014, Motte et al. 2018).

El momento en que se forman las estrellas masivas también juega un rol importante
en la arquitectura final de cimulos estelares (Lewis et al. 2023). Algunas simulaciones
han mostrado que estrellas moderadamente masivas (M > 50 M) que se forman
tempranamente pueden disminuir la SFE de la nube parental en un factor ~ 3, promueve
la formacién de sub-ctimulos aislados e inhibe su ensamblaje jerarquico en un ctmulo
masivo central (Wall et al. 2020, Fukushima & Yajima 2022, Lewis et al. 2023). Ademas,
algunos estudios observacionales han revelado que la pre-existencia de ciimulos de estrellas
de baja masa constituyen un ingrediente fundamental para la formacion de estrellas
masivas (Rivilla et al. 2013, 2014), produciendo asi camulos estelares densos que exhiben
segregacion de masa (en acuerdo con la acrecion competitiva). Por ende, esta dualidad
temporal sugiere que los cimulos de nuestra muestra con evidencia de segregaciéon de masa
primordial (como aquellos con densidades centrales altas y radios compactos) representan
casos donde la formacion secuencial desde poblaciones de baja masa hacia estrellas masivas
oper6 eficientemente, mientras que aquellos con estructuras mas expandidas posiblemente
experimentaron la formacién temprana de sus estrellas masivas, las cuales suprimieron
el ensamblaje jerarquico posterior (Kuhn et al. 2015, Vazquez-Semadeni et al. 2017,
Guszejnov et al. 2022, Zhang et al. 2025).

Igualmente, la relacion masa-radio (Mg — rp,) observada en camulos estelares jovenes
proporciona informaciéon fundamental sobre sus condiciones iniciales y su evolucion
temprana (Pfalzner 2020). En este caso, 7, se refiere al radio que contiene la mitad
de la masa del ctimulo, el cual se relaciona con el radio nuclear r. a través de la expresion
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rn, = k X 1. (el valor de k oscila entre ~ 1.4 — 50, Hurley 2007). El trabajo de Pfalzner et al.
(2016) determiné que los ctimulos embebidos siguen una relacion My o ) con v ~ 1.7, que
es sorprendentemente similar a la relacién masa-radio observada en grumos moleculares de
nuestra Galaxia (Urquhart et al. 2014). Por otra parte, Zhou et al. (2024) determinaron
que el valor v ~ 1.7 en realidad refleja cimulos jovenes en expansion que evolucionan a
partir de una relacién masa-radio inicial con v ~ 6 — 11 (Marks & Kroupa 2012). Este
panorama sugiere que los ctimulos de nuestra muestra con niicleos compactos (r. < 0.2
pc) como el camulo Arches, NGC 3603 o RCW 91B conservan mayor “memoria” de sus
condiciones iniciales de formacién, mientras que aquellos con radios nucleares mayores
(r. > 0.2 — 0.3 pc) como el camulo Quintuple, Bica 1 o Lynga 3 han experimentado una
expansion significativa, reflejando diferentes eficiencias de formacion estelar e historias de
expulsion gaseosa durante su evolucién temprana.

4.3.2. Relacion my,,x — Mg

Una pregunta atin abierta en la astrofisica, es la forma en que se muestrea las masas estelares
de una IMF. A grueso modo, se puede dividir en dos grandes métodos: muestreo estocastico
y muestreo 6ptimo. Si el proceso de formacion estelar es sensible a las condiciones iniciales
del medio interestelar, entonces el muestreo estocéastico es una aproximacion razonable para
reproducir las observaciones. En cambio, si el proceso de formaciéon estelar esté altamente
influenciado por la retroalimentacion de estrellas cercanas, entonces las estrellas formadas
en un unico evento siguen 6ptimamente la IMF. El muestreo 6ptimo permite explicar
algunos fenémenos observacionales, como la ausencia de estrellas masivas en galaxia enanas
con una baja tasa de formacion estelar (e.g. Yan et al. 2017) o la relacion masa-metalicidad
observada en las galaxias (e.g. Koppen et al. 2007). La relacion my,., — M, es consecuencia
del muestreo 6ptimo y del mecanismo de acrecién competitiva, y permite reproducir de
buena manera los datos observacionales de ctiimulos estelares jovenes en nuestra Galaxia
(e.g. Weidner & Kroupa 2006, Weidner et al. 2010, Yan et al. 2023).

En la Figura 4.3.1 se presenta la relacion mya, — Meq construida por Yan et al. (2023)
a partir de simulaciones de ctimulos estelares jovenes, asi como también la muestra de
cumulos jovenes de la Tabla 4.3.1. En este caso, la relaciéon considera la masa del cimulo
embebido (M) que no es exactamente igual a la masa actual del camulo (M), pero
estos valores no difieren demasiado cuando consideramos ctimulos estelares jovenes (< 5
Myr). Ademaés, las simulaciones de Yan et al. (2023) consideran un muestreo estocastico
y un muestreo 6ptimo de la IMF, los cuales se presentan en diferentes paneles de la
Figura 4.3.1. Por una parte, las simulaciones con muestreo estocastico son consistentes
con los parametros derivados para RCW 91B y Lynga 3, y en general reproduce bien las
observaciones de ctimulos con masas M. < 10 My, aunque vemos que 7 ctimulos de
nuestra muestra con Mg > 10* Mg (Trapecio, NGC 6611, NGC 6231, Danks 2, Bica 1,
Bica 2 y Westerlund 1) quedan fuera de 1o de la distribucion de los valores simulados. Pese
a ello, estos cumulos serian parte de la distribucion si relajamos los limites a 2 — 30 de
desviacion estandar. Por otra parte, las simulaciones con muestreo estadistico representan
mucho mejor nuestra muestra de ctiimulos jévenes, con la mayoria encontrandose dentro de
1 — 20 de la distribucion. La excepcion es Westerlund 1, cuyo caso se puede explicar si
consideramos que la edad del cimulo (> 3 Myr) es suficiente para ya haber extinguido las
estrellas mas masivas (> 50 — 60 M) que se pudieron haber formado anteriormente en el
cumulo. Lynga 3 sigue muy de cerca el promedio de la distribucién, mientras que RCW 91
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Figura 4.3.1: Relacion my., — M. Las estrellas rojas representan los datos
observacionales de cimulos jovenes (edad < 3 Myr) presentes en la Tabla Al de Yan et al.
(2023). El mapa de densidad gris representan simulaciones de 10° ctimulos jévenes para
una IMF estocastica (panel izquierdo) y una IMF determinista (panel derecho), en donde
las lineas rojas y azules representan el valor my.x promedio y una desviaciéon de 1o de los
parametros simulados, respectivamente. El mapa de densidad considera las incertidumbres
observacionales simuladas para cada cimulo. Los simbolos coloreados representan los
ciumulos jovenes de la Tabla 4.3.1. Notar que los ejes estan invertidos con respecto a la
Figura 1.3.6. Créditos de Imagen: Yan et al. (2023), Figuras 2 y 5.

queda dentro de 2 — 30 de la distribucién, por lo que ambos casos son consistentes con un
muestreo 6ptimo de la IMF. La gran mayoria de ctimulos jovenes (> 90 — 95 %) siguen de
cerca la relacion my,., — Mea, por ende la formacion estelar seria un proceso determinista,
que depende de las condiciones ambientales y que se regula a si mismo (Vanbeveren 1982,
Weidner et al. 2013, Yan et al. 2017, Yan et al. 2023). Pese a ello, debido a los casos de
otras estrellas masivas aisladas del Grupo Local (Seccion 3.3), no podemos descartar en su
totalidad el muestreo estocastico de la IMF.

4.4. Conclusiéon

Mecanismos de formacién estelar masiva en Lynga 3
Los resultados presentados sobre Lynga 3 revelan tres caracteristicas principales que
requieren su explicacion dentro del marco de los mecanismos de formacion estelar masiva:

e Lynga 3 es un camulo estelar muy joven (< 10 Myr) y de masa intermedia (M <

2 x 103 M) que alberga miltiples estrellas masivas de diferentes edades, incluyendo
una estrella O4 If central.

e El cimulo presenta una poblaciéon moderada de estrellas OB (Xop = 0.5) con
evidencia de multiples episodios de formacion estelar (~ 2 Myr y ~ 6 Myr).

e El cimulo presenta una poblacion de estrellas MS concentradas hacia el centro del
cumulo, asi como una poblacion de estrellas PMS de menor masa distribuidas en un
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halo més extendido.

e Existe evidencia de una “cinemaética caliente” con miiltiples estrellas candidatas
a runaway/walkaway, sugiriendo una evoluciéon dinamica violenta en la historia
temprana del camulo (mortalidad de infantes).

e Para estrellas masivas (M > 7 M), la pendiente a(s7am,) = —2.15 £ 0.20
(considerando 2 Myr) es consistente con una funcién de Salpeter, apoyando un
muestreo 6ptimo de la IMF y consistente con la relacion mya.x — Meq.

Las caracteristicas observadas en la poblacion estelar masiva y no masiva de Lynga 3, son
consistentes con un escenario donde las estrellas masivas se formaron mediante acrecion
preferencial en el pozo de potencial més profundo del cimulo protoestelar (acrecion
competitiva). Por otro lado, la baja densidad central calculada (ny < 10? pc™3) descarta
que la coalescencia estelar haya sido relevante en la formacion de las estrellas més masivas
del camulo. Es improbable que el colapso monolitico haya jugado un rol importante en la
formacion de estrellas masivas en el camulo.

Los muiltiples episodios de formacion estelar observados en Lynga 3 sugieren que los
mecanismos a gran escala operaron de manera intermitente pero eficiente:

e El mecanismo de cinta transportadora podria haber operado en multiples fases,
permitiendo episodios sucesivos de formacion estelar separados por ~ 4 Myr, con el
gas siendo canalizado continuamente hacia el centro del camulo.

e El escenario de colision entre nubes podria explicar los diferentes eventos de formacién
estelar, donde multiples colisiones o una colisién prolongada indujo la formacion
estelar en diferentes épocas.

e La retroalimentacion de las estrellas masivas de primera generacion (~ 6 Myr) pudo
haber regulado temporalmente la formacion estelar, antes de que nuevas condiciones
permitieran un segundo evento de formacion estelar mas reciente (~ 2 Myr).

Evolucién dindmica temprana y mortalidad de infantes

La evidencia observacional sugiere que Lynga 3 experiment6 una fase de evolucion dinamica
violenta que result6 en la expulsién de una fraccion significativa de sus miembros originales.
La “cinematica caliente” observada, con multiples candidatos a estrellas runaway /walkaway,
es consistente con el fenomeno de “mortalidad de infantes” causado por la rapida expulsion
del gas residual durante los primeros ~ 5 Myr de vida del cimulo. Los parametros
estructurales derivados (r. = 0.32 — 0.47 pc y ny < 10% pc™?) sugieren que Lynga 3
corresponde a un ctimulo tipo leaky que sobrevivio a este proceso destructivo, posiblemente
debido a una eficiencia de formacion estelar moderadamente alta (SFE 2> 30 %). En este
sentido, Lynga 3 se adhiere a los casos de ctimulos jovenes en proceso de expansion y
disolucion gradual, donde se espera que pierda el ~ 80 — 90 % de su masa original durante
los primeros 20 Myr de vida, a diferencia de los cimulos mas densos y masivos que pueden
mantenerse gravitacionalmente estables por decenas o cientos de Myr.
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Conclusiones finales y perspectiva
a futuro

5.1. Conclusiones finales

En esta Tesis, realizamos un estudio detallado de la poblacién estelar masiva y no masiva
en dos grupos del Complejo RCW 91 (RCW 91B y Lynga 3), con el objetivo de vincular
nuestros resultados con las predicciones observacionales de los principales mecanismos
de formacion estelar masiva. Basado nuestro analisis, podemos concluir lo siguiente con
respecto a los tres principales mecanismos de formacion estelar masiva:

1. Colapso monolitico — Este mecanismo tiene respaldo observacional en la deteccion
estrellas O aparentemente aisladas (e.g. de Wit et al. 2004, Oskinova et al. 2013,
Roman-Lopes et al. 2016, Zarricueta Plaza et al. 2023), que representan < 1—5% de
la poblacion estelar masiva en nuestra Galaxia. No obstante, subsecuentes estudios
con mejor instrumentacion y métodos de analisis, de a poco han ido descartando que
estos objetos estén totalmente aislados, puesto que en algunos casos corresponden a
estrellas runaway /walkaway que fueron eyectadas de un ctmulo cercano (e.g. de
Wit et al. 2005, Carretero-Castrillo et al. 2023) y en otros casos representan la
“punta del iceberg” de un cimulo compacto (y en muchas ocasiones, embebido) con
estrellas PMS de baja masa coetaneas con el objeto masivo (e.g. Stephens et al.
2017, Vargas-Salazar et al. 2020). El caso de la estrella Sapaki cuadra mejor con este
segundo escenario, puesto que corresponde a una estrella moderadamente masiva
(M > 50 Mg) que forma parte de un cimulo muy joven (0.5 — 2 Myr) y de masa
intermedia-baja (Mg < 10 M) en la region RCW 91B. De esta forma, el colapso
monolitico parece ser incompatible con el panorama actual de la formacion estelar
masiva, dado que las estrellas O de campo no se forman totalmente aisladas. Pero,
no podemos descartar este mecanismo en su totalidad debido a algunos candidatos a
estrellas masivas aisladas (ver Tabla 3.3.1), ademas de los recientes descubrimientos
con ALMA de candidatos a nicleos pre-estelares de alta masa (e.g. Nony et al.
2023, Mai et al. 2024, Valeille-Manet et al. 2025). En este aspecto, este mecanismo
seria responsable por la formacion de < 1% de la poblacion estelar OB de una galaxia.
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2. Acrecion competitiva — Este escenario emerge como uno de los mecanismos mas

importantes en nuestra Galaxia, pues permite justificar la formacion de camulos
que (en su gran mayoria) siguen la relacion my,., — My (Yan et al. 2023), el alto
porcentaje (> 80 %) de sistemas multiples en la estrellas masivas (Offner et al. 2023),
la moderada fraccion (> 25%) de estrellas masivas runaway (Carretero-Castrillo
et al. 2023) y la existencia de estrellas muy masivas (> 100 M) en el centro de
ciamulos muy jovenes (Vink et al. 2015). Pues bien, el caso de Lynga 3 encaja
con las predicciones de este mecanismo, aunque con algunas variaciones de las
condiciones iniciales que permitan explicar su morfologia de ctiimulo leaky, debido
a su edad (1 — 8 Myr) y masa intermedia (Mg < 2 x 10° My,). En este sentido, si
consideramos las posibles variaciones de este mecanismo, como la acreciéon regulada
por flujos de salida (Wang et al. 2010) o la inanicién inducida por fragmentacion
(Peters et al. 2010b), entonces la acrecion competitiva permitiria explicar la vasta
fauna de regiones de formacion estelar de nuestra Galaxia (e.g. Sana et al. 2010,
Rivilla et al. 2014). Aunque, debemos recordar que este mecanismo opera en una
escala relativamente pequena, por lo que los mecanismos a gran escala también
podrian influir en el resultado final de la acreciéon competitiva, dando lugar asf a las
diferencias observadas en algunos pardmetros observacionales como Yog, M, po, etc.
Cabe anadir que, observaciones recientes con ALMA de protoctimulos embebidos en
grumos moleculares, parecen confirmar que los mecanismos derivados de la acreciéon
competitiva dominan la formacion de estrellas masivas (e.g. Zhang et al. 2021, Das
et al. 2024, Morii et al. 2024, Yang et al. 2025).

Coalescencia estelar — Este exotico mecanismo surge como un complemento a la
acrecion competitiva para explicar la formacion de estrellas muy masivas (M > 100
M) observadas en el centro de cimulos estelares densos (Vink et al. 2015). No
obstante, la densidad numeérica observada en el ntcleo de ctimulos jovenes (< 10°
pc~3) no alcanzan las densidades requeridas (2 107 pc™3) para que las colisiones
sean relevantes durante el periodo de formacion de estrellas masivas (Moeckel &
Clarke 2011). En particular, en el caso de Lynga 3 es improbable que haya actuado
este mecanismo debido a la baja densidad central (~ 10* pc™3). Similarmente, en el
caso de RCW 91B y la estrella Sapaki se obtiene un valor moderadamente bajo de
la densidad central (~ 2 x 10® pc™?), pero no descartamos que este valor pueda
aumentar con futuros censos fotométricos méas profundos. En todo caso, no podemos
descartar la coalescencia como una posible via para formar un porcentaje muy bajo
(< 0.1%) de estrellas masivas (Dale & Davies 2006). Inclusive algunos estudios
afirman que la coalescencia podria ser incluso un mecanismo mas importante de
lo que se puede pensar a priori (e.g. Rivilla et al. 2014, Rose et al. 2023). Es maés,
recientemente se ha postulado que la coalescencia de estrellas masivas podria ser
el principal mecanismo que origina los campos magnéticos a gran escala de estos
objetos (Schneider et al. 2019, Frost et al. 2024), aunque atn desconocemos si
este mecanismo actiia durante el proceso de formacion de las estrellas masivas
o es relevante en etapas evolutivas un poco mas avanzadas (cuando ya estan en
la secuencia principal). Es posible que la coalescencia haya sido relevante en la
formacion de estrellas muy masivas (Poblacion Tipo III) en el Universo temprano
(e.g. Hirano & Bromm 2017, Boekholt et al. 2018, Reinoso et al. 2018).
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No hay que olvidar que estos mecanismos operan dentro del marco méas amplio de los
mecanismos de formacion estelar a gran escala (Tabla 1.3.1), en donde fenémenos externos
como la turbulencia de las nubes moleculares, la formacién jerarquica de estructuras y la
retroalimentacion estelar, establecen las condiciones iniciales para la formaciéon de estrellas
masivas (Motte et al. 2018). El Complejo RCW 91 forma una estructura a gran escala
(> 10 pc para d ~ 5 kpc) que esté constituida por los cimulos RCW 91B y Lynga 3,
asf como también estructuras filamentarias que recuerdan a la morfologia filamentos-hub
observada en otras regiones de formacion estelar masiva (e.g Trevino-Morales et al. 2019,
Liu et al. 2021, Seshadri et al. 2024), aunque en una fase un poco mas evolucionada debido
a la retroalimentacion de las estrellas masivas en la region. En este sentido, el paradigma
unificado de filamentos a cimulos (Kumar et al. 2020) permite explicar a las caracteristicas
observadas en el Complejo RCW 91 si consideramos que RCW 91B y Lynga 3 forman
parte de una estructura jerarquica a gran escala (debido a la similar distancia, extincion,
velocidad radial y edad). De esta forma, el hub seria la region central del Complejo RCW
91 que incluye RCW 91B y Lynga 3, y las estructuras filamentarias que conectan con el
hub y lo alimentan constantemente de material. Ademas, proporcionaria una explicacion
a la baja masa observada (M), pues en este caso la IMF realmente debe considerar a
todas las estrellas masivas del hub y a las estrellas no masivas formadas recientemente en
el complejo. Aunque, los cimulos RCW 91B y Lynga 3 serian parte de una asociacion
estelar, tal como lo que ocurre con Cyg OB2 y sus cimulos Bica 1 y Bica 2. Aunque, en
el paradigma filamentos a ciimulos, la masa de la estrella més masiva también depende
del ntmero y masa de los filamentos que conectan con el hub, lo que debera ser evaluado
en futuros estudios del Complejo RCW 91. Por otro lado, el colapso global jerarquico
(Vazquez-Semadeni et al. 2019) también ofrece explicacion a lo observado en el Complejo
RCW 91, aunque este mecanismo también predice una aceleracion de la tasa de formacion
estelar debido al colapso a gran escala, algo que debe ser confirmado en RCW 91B y
Lynga 3 con mediciones rigurosas de este parametro. Sumado a esto, la colisién entre
nubes moleculares (Inoue & Fukui 2013) puede haber desencadenado la compresion de
gas necesaria para formar el sistema filamentos-hub, estableciendo asi el marco dinamico
inicial para la posterior evolucion jerarquica del Complejo RCW 91. Finalmente, otros
factores externos como el paso de ctiimulos globulares del halo a través del disco galactico
(Wallin et al. 1996) o las fusiones entre galaxias (Lambas et al. 2012) también pueden
proporcionar las perturbaciones iniciales necesarias para desencadenar la formacion estelar,
conectando asf la formacion estelar masiva local con la dinamica galactica global.

A modo de reflexion final, nuestro entendimiento actual de la formacion estelar masiva
se sustenta en la vasta cantidad de estudios observacionales y simulaciones, pero esa
misma diversidad puede ser dificil de comprender. Los multiples paradigmas que tratan de
explicar la formacion estelar masiva, reflejan la naturaleza compleja y multiescala de este
proceso. En este contexto, casos de estudio como el Complejo RCW 91 (y sus ctimulos) son
fundamentales no solo por sus caracteristicas, sino porque ejemplifican una transicion entre
diferentes fases y mecanismos, proporcionando asi laboratorios naturales donde contrastar
y refinar nuestros modelos teéricos en el camino hacia una teoria unificada de la formacion
estelar masiva.
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5.2. Perspectiva a futuro

Los resultados presentados en este trabajo de Tesis dejan margen a futuras investigaciones
sobre el Complejo RCW 91 y los mecanismos de formacion estelar masiva. A continuacion,
se presentan algunas lineas de trabajo que pueden contribuir positivamente a los resultados
presentados en esta Tesis:

1. Imagenes infrarrojas de HAWK-I — La noche del 17/06/2025 se obtuvo
fotometria infrarroja (bandas J, H y Kg) de RCW 91 con el instrumento HAWK-I
montado en el VLT-UT4 del Observatorio Paranal, Chile. La resolucién angular
alcanzada con HAWK-I es ~ 0.2 — 0.3”, que representa una mejora de un factor
x3 — 4 con respecto a los datos de VVVPSF (ver Figura C.23). Las observaciones
fueron desarrolladas para alcanzar una magnitud limite Kg ~ 18.4 mag, que para la
distancia (d ~ 5 kpc) y extincion (Ay ~ 8 mag) de Sapaki, corresponden a estrellas
de masa 0.17 — 0.64 M, para isocronas PARSEC de 1 —8 Myr. Asimismo, se observo
una region de control a una latitud galactica similar a RCW 91, muy cerca de la
region de Control 1 utilizada para la descontaminacion estadistica del CMD. En este
caso, queda como trabajo futuro realizar la reduccion y calibracion de las imégenes
de HAWK-I, luego realizar la fotometria de PSF sobre las imagenes procesadas,
después repetir el analisis de la Seccion 3.1.3 para descontaminar el CMD de RCW
91B y finalmente estimar la funciéon de masa estelar hasta un limite 2 0.5 M.

2. Datos de archivo adicionales — Los datos de archivo en el infrarrojo lejano y en
ondas de radio proporcionan informacion sobre las propiedades del polvo y gas que
constituyen el Complejo RCW 91. Por un lado, las imagenes del satélite Herschel en
el infrarrojo lejano (70 —500 pm) permiten construir mapas de densidad de columna y
temperatura del polvo mediante un ajuste de cuerpo negro pixel a pixel (e.g. Schisano
et al. 2020), con una escala de 5 — 36” (0.12 — 0.87 pc para una distancia de 5 kpc)
segun la longitud de onda. Por otro lado, los datos en ondas de radio de diferentes
censos como el Sydney University Molonglo Sky Survey (SUMSS, Bock et al. 1999) en
843 MHz o el Southern Galactic Plane Survey (SGPS, McClure-Griffiths et al. 2005)
en la linea de hidrégeno 21 cm, nos permiten estudiar la distribucion del gas ionizado
y neutro, respectivamente, aunque con una resoluciéon mayor de 40 — 120” (0.97 —2.91
pc para una distancia de 5 kpc). Por ultimo, el reciente censo SARAO MeerKAT
Galactic Plane Survey (SMGPS, Goedhart et al. 2024) provee observaciones en 1
GHz de resolucién 8” con un potencial tremendo para el estudio de estructuras
extendidas y fuentes de radio compactas en el Complejo RCW 91. La revisiéon y
posterior analisis de estos datos es fundamental para establecer si la region presenta
una morfologia tipo filamentos-hub, derivar valores de py que contemplen tanto la
masa estelar como la masa del gas, e incluso estimar de manera mas precisa la edad

de RCW 91B.

3. Modelos de atmosferas estelares — El uso de modelos atmosféricos como
FASTWIND (Santolaya-Rey et al. 1997) o CMFGEN (Hillier & Miller 1998),
junto con algoritmos estadisticos de ajuste (e.g. Simon-Diaz et al. 2014), permite
realizar un analisis cuantitativo de los espectros observados y estimar algunos
parametros estelares como T.g v logg. Ademas, se pueden combinar modelos de
estrellas individuales para (intentar) reproducir el espectro de las posibles estrellas
binarias, como la fuente T304 cuyo tipo espectral individual (O4 If) no permite



CAPITULO 5. CONCLUSIONES FINALES Y PERSPECTIVA A FUTURO 143

explicar la presencia de fuertes lineas de absorcién de N V A\4604-20 y la intensa
emision de N IV A058, sugiriendo una companera de tipo ~03.5. De esta forma, se
obtiene una forma alternativa para estimar la edad de las estrellas OB en el Complejo
RCW 91, que es fundamental a la hora de asignar sus masas actuales e iniciales, y
en ultima instancia para la construccion de la funciéon de masa estelar en RCW 91B
y Lynga 3 (al menos, en el limite de alta masa).

4. Gaia DR4 — Como vimos en la Tabla D.5, las velocidades peculiares tangenciales
pueden variar significativamente si utilizamos Gaia DR2 o Gaia DR3, llevando a
que algunas estrellas OB sean clasificadas como runaway con un set de datos y
no con el otro, como por ejemplo la fuente S26 en RCW 91B. En este aspecto,
Gaia DR4 (esperado para finales del afio 2026) traera una mejora significativa en la
precision con respecto a Gaia DR3, pues se basara en 66 meses de observaciones para
obtener astrometria y fotometria de alta calidad para ~ 2 x 10° fuentes en el cielo.
Ademés, el uso de un datoducto especializado para regiones de alta densidad estelar
y la liberacion de datos de época individuales, provee nuevas herramientas para
caracterizar el contenido estelar del Complejo RCW 91, especialmente la poblaciéon
estelar binaria gracias a los datos multiépoca. Por ende, vale la pena volver a analizar
la poblacion estelar del Complejo RCW 91, pero con los futuros datos de Gaia DR4.

Ademas de los puntos mencionados, existen otras vias para enriquecer el estudio del
Complejo RCW 91. Por ejemplo, la obtencién de espectroscopia multiépoca nos permitira
monitorear la velocidad radial de Sapaki y establecer si es un sistema mailtiple o no,
aunque primero debemos realizar pedidos de tiempo a los observatorios que posean los
instrumentos adecuados. Por otro lado, el anélisis detallado de las DIBs en los espectros
opticos e infrarrojos puede aportar informacién complementaria sobre las propiedades
fisicas del medio interestelar, como la extincién, cinematica o densidades de columna en la
linea de vision (e.g. van Loon et al. 2009). Por tltimo, futuros proyectos como el Legacy
Survey of Space and Time (LSST, Ivezi¢ et al. 2019) en el 6ptico, Spectro-Photometry for
the History of the Universe, Epoch of Reionization and Ices Ezplorer (SPHEREx, Bock &
Spherex 2025) en el infrarrojo cercano, o el Square Kilometre Array (SKA, Labate et al.
2022) en ondas de radio, aportaran una vision complementaria del Complejo RCW 91,
a su vez que permitird contrastar con las demaés regiones de formaciéon estelar masiva
en nuestra Galaxia. En conclusion, se esperan avances tremendos en la proxima década
para el campo de la astrofisica estelar, pues nuestro entendimiento de los procesos de
formacion estelar (masiva) se esta adaptando y consolidando en un paradigma més solido,
gracias a las nuevas capacidades observacionales y a las simulaciones que cada vez son
més sofisticadas, lo cual nos permite abordar el tema desde multiples perspectivas.
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Apéndice A
Notas sobre los datos

Al. Catalogo maestro del Complejo RCW 91

A1.1. Seleccién del catadlogo base

Los catélogos con fotometria en el infrarrojo cercano de Alonso-Garcia et al. (2018) y Zhang
& Kainulainen (2019), representan los catalogos més profundos y de mejor resolucion
disponible para el Complejo RCW 91. De estos dos, debemos seleccionar un catalogo base
a partir del cual construir el catdlogo maestro del complejo.

Por un lado, el catélogo de Alonso-Garcia et al. (2018) provee fotometria en las bandas
Z,Y,J, H, vy Kg, para un total de 8.46 x 10® fuentes en el drea de VVV. En el disco
Galactico, el catalogo alcanza magnitudes limites de 19.6, 18.6, y 17.5 mag en las bandas
J, H y Kg, respectivamente. Alonso-Garcia et al. (2018) utilizaron el programa DoPHOT
para hacer la fotometria de PSF, el cual priorizoé la homogeneidad en campos con alta
densidad estelar, utilizando multiples épocas para mejorar la precision.

Por otro lado, el catalogo de Zhang & Kainulainen (2019) entrega fotometria en las
bandas J, H, y Kg, para un total de 9.26 x 10® fuentes en el area de VVV. En general,
el catdlogo alcanza magnitudes limites de 20.8, 19.5, y 18.7 mag en las bandas J, H y
K, respectivamente. Zhang & Kainulainen (2019) utilizaron el programa DaoPHOT para
realizar la fotometria de PSF, el cual se optimizé para detectar fuentes débiles y reducir
artefactos en campos de baja densidad estelar.

Si bien, el catélogo de Zhang & Kainulainen (2019) es ~ 1 mag mas profunda que el
catélogo de Alonso-Garcia et al. (2018), la metodologia empleada en este ultimo es mas
robusta en campos con alta densidad estelar, como es el caso de los grupos definidos en
el Complejo RCW 91 (RCW 91B y Lynga 3). Para ilustrar esto, en la Figura Al.1 se
presenta una region de tamano 1’ x 1’ definida alrededor de la estrella Sapaki, en donde se
han marcado las fuentes con Kg > 12 mag que s6lo se detectan en uno de los dos catalogos.
En la imagen, podemos observar que DoPHOT detecta un mayor nimero de fuentes en la
vecindad de Sapaki, incluyendo la fuente S1 (ver Tabla D.1). En cambio, DaoPHOT detecta
fuentes muy débiles hacia la periferia de la imagen, en donde la densidad de estrellas
decrece, aunque con una S/N muy baja. Si bien ambos catalogos parecen adecuados,
en nuestro caso optaremos por utilizar el catalogo de Alonso-Garcia et al. (2018) como
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Figura A1.1: Imagen en la banda Kg (VVV) de tamano 1’ x 1’ centrada en las coordenadas
de Sapaki (la fuente més brillante al centro de la imagen). Para un radio de busqueda de
0.25”, los cuadrados rojos son las fuentes que solo se detectan en el catalogo de Alonso-
Garcia et al. (2018), mientras que los circulos azules representan las fuentes detectadas
solamente en el catalogo de Zhang & Kainulainen (2019). Ademas, se ha senalado la
posicion de la fuente S1 (ver Tabla D.1) que se encuentra a 2.3” de Sapaki. El Norte es
hacia arriba y el Este hacia la izquierda.

catalogo base, dado que se desenvuelve mejor en regiones relativamente densas, ademas de
que incluye fotometria para la fuente S1.

A1.2. Construccion del catdlogo maestro

En primer lugar, se obtiene el catalogo de Alonso-Garcia et al. (2018) desde el repositorio
VISTA Science Archive (VSA'). A través de una buisqueda utilizando el lenguaje de
busqueda estructurado (Structured Data Language, SQL), se obtuvo la fotometria de PSF
en las bandas Z, Y, J, H, y Kg, para todas las fuentes con coordenadas 228.35° < RA <
229.95° y —58.60° < Dec < —57.71°. El catélogo entrega un total de ~ 10° fuentes en el
area definida (51" x 54').

En segundo lugar, se obtiene fotometria de 2MASS de las fuentes saturadas en VISTA,
utilizando el servicio Table Access Protocol (TAP) disponible en TOPCAT?. Se obtuvo la
fotometria en las bandas J, H y Kg, junto con los indicadores de la calidad de fotometria,
para las fuentes en el area definida anteriormente. Luego, se hace un cruce entre el catalogo
de 2MASS y VVVPSF, utilizando un radio de busqueda de 1”, para seleccionar las fuentes
que solo estan en el catalogo de 2MASS, y asi obtener ~ 10* fuentes. Después, se utilizan

Thttp:/ /vsa.roe.ac.uk
2https://www.star.bris.ac.uk/“mbt /topcat
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las ecuaciones (1) — (4) de Soto et al. (2013) para transformar las magnitudes de las ~ 10*
fuentes de 2MASS al sistema fotométrico de VISTA, en donde los errores se propagaron
en forma cuadratica. También se hizo el proceso inverso, transformar las magnitudes del
catalogo de VVVPSF al sistema de 2MASS, para asi mantener las magnitudes en ambos
sistemas. Para finalizar, se concatenan los catélogos de 2MASS y VVVPSF.

En tercer lugar, se obtiene la fotometria de GLIMPSE utilizando el servicio TAP de
TOPCAT. Para el area definida, se obtuvo la fotometria en las bandas 3.6 um, 4.5 pum,
5.8 pm y 8.0 pm, a partir del Catdlogo GLIMPSE360. Ademés, se obtuvo la fotometria en
las bandas 3.6 um y 4.5 pum, tanto del Catalogo Deep GLIMPSE como del Archivo Deep
GLIMPSE. Después, se realiza un cruce entre estos catalogos, y el catélogo concatenado de
2MASS/VVVPSF, utilizando un radio de buisqueda de 1”. Alrededor de 1.7 x 10° fuentes
tienen una contraparte en el Catdlogo GLIMPSE360 y en el Archivo Deep GLIMPSE;,
mientras que solo 0.9 x 10° fuentes tienen una contraparte en el Catalogo Deep GLIMPSE.

En cuarto lugar, se obtienen los datos del catdlogo Gaia DR3 utilizando el servicio TAP
de TOPCAT. Para el area definida, se obtuvo la fotometria en las bandas G, G, Gr,
y Grys, movimientos propios, paralajes, velocidades radiales y otros indicadores de la
calidad de la soluciéon astrométrica. En Gaia DR3, los paralajes presentan un sesgo que
debe ser corregido a primer orden, ademas de que la incertidumbre de la paralaje esta
ampliamente sub-estimada para distancias > 2 kpc (Lindegren et al. 2021). Para corregir
ambos parametros se siguio la receta de Maiz Apellaniz (2022), para lo cual se cre6 un
script en IDL que recibe como entrada una version editada del catalogo de Gaia DRS3,
y calcula el punto cero de la paralaje y la incertidumbre externa. Después de realizar la
correccion, se hace un cruce entre este catalogo y el catalogo maestro anterior, utilizando
un radio de busqueda de 1”. Con esto, se obtienen 2 x 10° fuentes con una contraparte
en Gaia DR3, aunque solo 1.7 x 10° fuentes tienen movimientos propios catalogados. Por
otra parte, se realizd6 también un cruce con el catalogo de distancias heliocéntricas de
Bailer-Jones et al. (2021), que est4 disponible para 1.7 x 10° fuentes del catélogo maestro.

En este punto, se hizo una revision visual sobre las imégenes de 2MASS, para asegurarnos
de que las estrellas més brillantes en el area definida tengan una entrada en el catélogo
maestro. Para ello, se cargd una imagen en la banda Kg en el atlas celestial Aladin®. En caso
de que una estrella brillante no tenga una entrada en el catalogo, se anade manualmente
una fila con las coordenadas observadas en la imagen. Luego, se busca informaciéon en el
catalogo de 2MASS y Gaia DR3, dado que pueden haber sido excluidas al hacer los cruces
entre catalogos anteriores. De esta forma, se logré identificar visualmente 17 fuentes que no
habian sido identificadas en el primer filtro de 2MASS, ademés de 33 fuentes adicionales
que solo fueron detectadas con Gaia DR3 (y por ende, no tienen fotometria infrarroja).

En quinto lugar, se obtienen los datos del recientemente publicado VIRAC2, el cual también
esta disponible a través del servicio TAP de TOPCAT. Para el area definida anteriormente,
se obtuvo la fotometria en las bandas Z, Y, J, H y Kg, movimientos propios, paralajes
y algunos indicadores de la calidad de la fotometria. Después, se hace un cruce entre el
catalogo de VIRAC2 y el catdlogo maestro, utilizando un radio de busqueda de 0.8 y
seleccionando solo las fuentes en el primer catalogo. De esta forma, se recuperan 1.3 x 105
fuentes que solo estan en VIRAC2, en donde 0.8 x 10° fuentes tienen Kg > 16 mag. Es
importante senalar que la fotometria de VIRAC2 fue obtenida con el algoritmo DoPHOT,

3https://aladin.cds.unistra.fr
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por lo que complementa de forma perfecta el catialogo de Alonso-Garcia et al. (2018) al
incluir fuentes mas débiles, y refuerza la eleccién de éste por sobre el catdlogo de Zhang &
Kainulainen (2019). Finalmente, se concatena el catalogo de fuentes en VIRAC2 con el
catalogo maestro, obteniendo asi un catélogo con 1.17 x 10° fuentes.

El ultimo paso, es realizar un cruce entre el catdlogo maestro y las bases de datos adicionales
presentadas en la Seccion 2.1. Afortunadamente, todas las bases de datos adicionales se
encuentran disponibles a través del servicio TAP de TOPCAT, por lo que resta descargar
los datos para el area del Complejo RCW 91 y realizar un cruce con el catédlogo maestro,
utilizando un radio de 1”. De esta forma, tenemos un catilogo maestro con posiciones,
fotometria infrarroja, fotometria 6ptica y movimientos propios, para un total de 1.17 x 10°
fuentes en el Complejo RCW 91.

A1.3. Completitud del catalogo

El catalogo maestro del Complejo RCW 91 esta compuesto principalmente por fuentes
detectadas en el infrarrojo cercano. Para estimar la completitud del catalogo en este
rango, realizaremos un ajuste lineal a la distribucién acumulada del nimero de fuentes
por intervalo de magnitud. De esta forma, el limite de completitud queda determinado
en el punto en que el numero de fuentes comienza a disminuir del valor esperado segin
el ajuste lineal. La completitud estimada de esta forma, no difiere significativamente del
valor obtenido con test de estrellas artificiales en campos no-densos (Maia et al. 2016).

En los paneles derechos de la Figura A1.2, se presentan los limites de completitud estimados
para el catédlogo maestro. Considerando una completitud del 50 %, se derivan magnitudes
limites de 20.0, 18.9 y 18.3 mag en las bandas J, H y Kg, respectivamente. En cambio,
para una completitud del 95 %, se obtienen magnitudes limites de 18.7, 17.9 y 17.5 mag
en las bandas J, H y Kg, respectivamente. Estos limites son adecuados para el promedio
de la poblacion estelar en el Complejo RCW 91, aunque en campos un poco mas densos
(como RCW 91B o Lynga 3) las magnitudes limites pueden ser un poco mas brillantes.
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Figura A1.2: Histograma de frecuencia acumulada del ntimero de fuentes como funcion de la
magnitud observada. La linea punteada vertical muestra la magnitud limite en cada banda, para
una completitud del 50 % (J = 20.0, H = 18.9 y Kg = 18.3 mag).
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A2. Reduccién y extraccion de los datos espectrales

Un espectro estelar corresponde a la distribucion de la intensidad de la radiacion emitida
en funcion de la longitud de onda. Estos se obtienen con el paso de la luz estelar a través
de rendijas muy pequenas, dispersando la radiacion electromagnética en un rango definido
por el espectrografo. Los espectrografos actuales generan imégenes digitales 2D que deben
ser reducidas y calibradas, antes de extraer los espectros 1D. A modo de ejemplo, en la
Figura A2.1 se presenta una imagen obtenida con el espectrografo LDSS que muestra el
espectro 2D de la fuente 304 (Tabla D.1).

Teltrica

Figura A2.1: Imagen 2D con el espectro de la fuente 304 (Tabla D.1) en donde se ha
delineado la orientacion del eje espacial, el eje de dispersion, la traza, y algunos elementos
misceldneos. La parte izquierda de la imagen corresponde con longitudes de onda mas
cortas (~ 4000 A), y la parte derecha con longitudes de onda maés largas (~ 6000 A). La
imagen fue tomada en la campania del 02/06/2021 con el espectrografo LDSS, y se ha
rotado 90° en sentido horario con respecto a la imagen original.

A continuacioén, se detalla el proceso de reduccion, calibracion y extraccion de los datos
espectroscopicos, para cada uno de los espectrografos utilizados.

A2.1. Espectros 6pticos de LDSS

Low Dispersion Survey Spectrograph (LDSS) es una camara y espectrografo 6ptico montado
en el telescopio Magallanes Clay en el Observatorio Las Campanas, Chile. El detector esta
compuesto dos CCD de tamainio 2048 x 4096 pix? cada uno, posee una escala de placa
de 12.6 ”/mm y una escala de pixel de 0.19 ”/pix, lo que permite un campo de visién
de 6.4 x 8.3. Ademas, el instrumento posee una serie de filtros fotométricos, grismas?
y rendijas para utilizar en los diversos modos que ofrece, ya sea para tomar imégenes
o espectros. La region espectral que se puede observar se sitiia entre 3600 y 10000 A y
el poder resolutivo de este instrumento depende del tipo de grisma y del ancho de la
rendija, alcanzando valores de R = 300 — 3000. Se utilizan lamparas de helio, nedén y argéon
(HeNeAr) para realizar la calibracion espectral en longitud de onda, y lamparas de cuarzo
para corregir efectos de iluminacion. En la Guia de Usuario de LDSS® se pueden encontrar
més detalles sobre el instrumento.

4Un grisma corresponde a un prisma y una rejilla de difraccion acopladas, lo cual permite cambiar entre
los modos de imagen y espectroscopia sin tener que cambiar la caAmara
Shttps://www.lco.cl/?epkb _post type 1=ldss-3-user-manual
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Para reducir los datos que genera LDSS, se utiliza el programa de reduccién y anélisis de
imagenes (image reduction and analysis facility, IRAF®), asi como el programa visualizador
de imagenes SAOImage DS9’.

Los datos de calibraciéon incluyen exposiciones de 0 segundos para medir las cuentas del
detector (bias), exposiciones de 70 segundos de la lampara de cuarzo (flat), y exposiciones
de 2 — 4 segundos de la lampara de HeNeAr (arc).

A continuacién, se describen los pasos de reduccion y extraccion de los espectros de LDSS.

Tratamiento previo

En primer lugar, se deben descartar datos mal tomados o que son irrelevantes en la
reduccion. Al realizar una inspeccion visual de las imégenes utilizando DS9 encontramos
imagenes bias o flats mal tomadas, las cuales introducen errores sisteméaticos al combinar
por promedio varias iméagenes de un tipo. Ademas, los espectros de ciencia muestran la
traza en el chip 1, asi que todas las imagenes del chip 2 son irrelevantes en los pasos
siguientes.

Por otro lado, debemos determinar la orientacion del espectro para que las rutinas de
IRAF funcionen correctamente. Para ello, se puede editar el encabezado de las imégenes
FITS para anadir el parametro dispaxis, que es igual a 1 si el eje espacial esté a lo largo
de las filas y el eje de dispersion en las columnas, y viceversa para un valor de 2. En el caso
de LDSS, tenemos dispaxis = 2, el cual se puede anadir con la rutina hedit de IRAF.

También debemos editar el encabezado de los datos para anadir o modificar los parametros
trimsec y biassec. El valor de trimsec define un érea de recorte para la imagen, mientras
que el valor de biassec define la region que se consideraré para la correccién por overscan®.
Para los datos del LDSS, si la traza esta cerca del centro de la imagen, entonces los valores
trimsec = [600:750,20:4060| y biassec = [600:750,4120:4140| funciona bien. Para aplicar
estas correcciones, utilizamos la rutina ccdproc de IRAF, y se realizan sobre todas las

iméagenes (bias, flats, arcs y specs).

Correccién por bias

La sustraccion del ruido instrumental ya fue echa con la correcciéon por overscan, pero
puede que atin exista una estructura residual que debe ser removida. Para ello, se utiliza
la rutina zerocombine para crear una imagen bias maestra, que resulta de la combinacion
por promedio de imagenes bias individuales. El bias maestro se crea por cada noche de
observacion. Luego, se utiliza la rutina ccdproc para aplicar la correcciéon por bias.

Correccioén por flat

La sensibilidad de cada pixel y las variaciones a gran escala se remueven con esta correccion.
Primero, se utiliza la rutina flatcombine para generar un flat maestro, que resulta de
combinar por promedio las imégenes flat individuales previamente escaladas por la moda.
Después, se utiliza la rutina response para normalizar el flat maestro utilizando un
polinomio de orden alto (tipicamente 7 para LDSS). Para aplicar la correcciéon por el flat
maestro normalizado, se utiliza la rutina ccdproc.

SIRAF fue oficialmente descontinuado en 2013, pero a dia de hoy existe una versién mantenida por la
comunidad disponible en https://iraf-community.github.io

"https:/ /sites.google.com /cfa.harvard.edu /saoimageds9

8La correccién por overscan sustrae la contribucién instrumental, pero no quita la estructura que puede
tener el ruido (a diferencia de la correcciéon por bias)


https://iraf-community.github.io/
https://sites.google.com/cfa.harvard.edu/saoimageds9
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Enmascaramiento de rayos césmicos

Dado que algunas imagenes de ciencia alcanzan tiempos de observaciéon mayores a los 10
minutos, hay una cantidad considerable de rayos cosmicos. Algunas rutinas de mas adelante
lidian con los rayos césmicos, pero cuando éstos caen cerca de la traza, los algoritmos
automaticos ven reducida su eficacia. Es importante senalar que, si el rayo cosmico cae
directamente sobre una linea de absorcion estelar, entonces la informacion de esa linea se
perdio.

En primera instancia, se intent6é con la rutina semi-automatica lacos_spec’, pero el
resultado fue bueno solo para un punado de espectros (en los demas, las imagenes se
arruinaban), por lo que se utiliz6 la rutina imedit para editar manualmente las imégenes.
La rutina imedit permite ubicar rayos cosmicos sobre la traza a través de diagramas
tridimensionales del flujo, y enmascararlos a partir de una interpolacion lineal sobre los
pixeles afectados, utilizando como referencia los pixeles contiguos que no estéan afectados
por el rayo cosmico. Solo se necesitan remover los rayos cosmicos cercanos a la traza, no
es necesario hacerlo para toda la imagen.

Extraccion de los espectros

Para extraer los espectros 1D de las imagenes de ciencia reducidas se utiliza la rutina
apall, la cual agrupa todas las rutinas de reduccién en una sola tarea. En los parametros
de apall se debe definir el nimero de aperturas a identificar, el tamano de la apertura de
extraccion, la region para la sustraccion de cielo y el ajuste de la traza, aunque al correr
la rutina se pueden editar estos parametros de forma interactiva. En general, habra solo
una apertura en las imégenes (tipicamente al centro), aunque puede darse el caso de que
otra fuente haya caido lejos del centro de la rendija y se pueda obtener su espectro. Para
las estrellas més brillantes, se define una apertura de tamano ~ 7 pixeles, mientras que
para las estrellas mas débiles el tamano es de ~ 4 pixeles. La region para la sustraccion
de cielo se define a ambos lados de la traza, a una distancia de ~10 pixeles del centro de
la apertura de extraccion. Para ajustar la traza, los polinomios de Legendre de orden 4
suelen funcionar bien, alcanzando un RMS de ~0.2 A para las estrellas més débiles y de
~0.05 A para las estrellas mas brillantes.

El resultado de la extraccion, es un archivo FITS multi-extension (multi-extension fits,
MEF) que incluye 4 capas por cada apertura definida. Cada capa contiene: 1) el espectro
Optimo, 2) el espectro sin aplicar la sustraccion de cielo, 3) el espectro del cielo, y 4) el

espectro residual. Los espectros MEF se pueden visualizar utilizando la rutina splot de
IRAF.

Calibracién de la longitud de onda

El espectro obtenido muestra el eje X en coordenadas de pixeles y el eje Y muestra el
namero de cuentas de cada punto. Para convertir el eje X a unidades de A se debe aplicar
una conversion que viene dada por los espectros 1D de las lamparas de HeNeAr. En primer
lugar, se extrae el espectro 1D de una imagen arc que esté recortada y corregida por
overscan. En la rutina apall, se debe usar como referencia una imagen de ciencia (spec)
que haya sido tomada relativamente cerca en el tiempo. El espectro 1D del arco consiste
en lineas de emision de los elementos que lo componen (helio, neén y argon), cuya longitud
de onda es conocida. Cabe senalar que, para LDSS, la calibraciéon de la longitud de onda
es en el aire.

96http: / /www.astro.wisc.edu/Eigan /reducing /lacos/lacos.html


6http://www.astro.wisc.edu/~cigan/reducing/lacos/lacos.html
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Después, se utiliza la rutina identify para identificar manualmente las lineas de emision
en el espectro del arco. Para ello, se debe tener un atlas del arco de comparacion, en este
caso para el grisma VPH Blue. En general, basta con identificar ~ 5 lineas y luego se
detectan las demas automaticamente utilizando un archivo que liste las longitudes de
onda. La rutina es capaz de identificar entre 16 y 23 lineas, dependiendo del espectro del
arco. Luego, se realiza un ajuste lineal a las conversiones de pixel a longitud de onda,
eliminando puntos que estén alejados a mas de 30 de la media, y volviendo a iterar hasta
converger. De esta forma, la solucion de dispersion alcanza una RMS tipica de < 0.1 A,
dependiendo del nimero de lineas consideradas en el ajuste. La soluciéon generada con
identify, puede ser utilizada por la rutina reidentify como una estimacion inicial para
otro arco de comparacion, que puede haber sido tomado en otro horario o incluso otra
noche de observacion (pero con la misma configuracion instrumental).

Posteriormente, se utiliza la rutina hedit para anadir el parametro refspec1 al encabezado
de los espectros de ciencia. El pardmetro refspecl es el nombre del arco que se utilizara
como referencia para la calibracion en longitud de onda. Finalmente, se utiliza la rutina
dispcor para aplicar la soluciéon a los espectros de ciencia, de forma que ahora el eje X
estara en unidades de A. En este punto, se replican los pasos para cada espectro de ciencia.

Combinacién de espectros

Los espectros de una misma fuente y que hayan sido tomados relativamente cercanos en el
tiempo (de forma que la configuracion instrumental no haya cambiado), se pueden combinar
para aumentar la S/N. En este caso, se utiliza la rutina scombine para combinar por
suma los espectros. Si no se realizo la remocion de rayos césmicos en los pasos anteriores,
entonces los espectros se pueden combinar por mediana para eliminarlos, aunque en este
caso la S/N del espectro final serd mas baja.

Rectificacion de espectros

El continuo de la luz estelar corresponde a la componente de cuerpo negro de la estrella.
En los espectros de ciencia, se puede observar como una curva suave a gran escala, la cual
estd interrumpida por las diferentes lineas de absorcion/emision intrinsecas a la estrella.
Rectificar un espectro, consiste en ajustar un polinomio al continuo y dividir cada punto
del espectro por el valor del polinomio en ese punto. En este caso, se rectificaran los
espectros combinados por suma (o mediana) de forma interactiva utilizando la rutina
splot. Dado que el rango cubierto del espectro final es ~ 3800 — 6200 A, se separara en
cuatro espectros de menor rango, se rectificaran por separado y se volveran a unir en una
sola imagen. Los rangos son: 3800 — 4000 A, 4000 — 4400 A, 4400 — 5100 A, y 5100 — 6200

Para la rectificacion de los espectros, es importante conocer la naturaleza de las fuentes
observadas. Por ejemplo, las estrellas tempranas tienen lineas de absorciéon bastante anchas
y separadas entre si, por lo que el continuo es facil de visualizar. En cambio, estrellas mas
tardias (e.g. el Sol) poseen un espectro 6ptico repleto de lineas de absorcion, en donde el
continuo es dificil de visualizar y ajustar. Con la rutina interactiva de splot, se pueden
seleccionar las ventanas del espectro que se utilizardn para el ajuste del polinomio, de
forma que evitamos las regiones con lineas de absorcion/emision intrinsecas a la estrella. Al
final, se tendré un espectro estelar en el rango ~ 3800 — 6200 A con un continuo unitario.
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A2.2. Espectros 6pticos de IMACS

El Inamori-Magellan Areal Camera and Spectrograph (IMACS) es una camara de campo
amplio y espectrografo 6ptico multi-objeto montado en el telescopio Magallanes Baade en el
Observatorio Las Campanas, Chile. Ofrece dos tipos de cdmara: la Camara Corta con /2.5
de razon focal y la Camara Larga con /4.3 de razon focal. Cada camara posee un detector
conformado por un arreglo de 8 CCD de 2048 x 4096 pix? cada uno, distribuidos en forma
de mosaico, dando un area total de 8192 x 8192 pix?. La Camara Corta ocupa grismas,
mientras que la Camara Larga utiliza rejillas de difraccion como elemento dispersor. Para
la camara larga, el rango espectral accesible esta entre 3650 y 10000 A v alcanza un poder
resolutivo de R = 1350 — 9375. Para la camara corta, el rango espectral accesible estéa
entre 3900 y 9000 A y el poder resolutivo R = 450 — 900. Se utilizan lamparas de HeNeAr
para realizar la calibracion espectral en longitud de onda, y lamparas de cuarzo para la
correccion por efectos de iluminacién. En la Guia de Usuario de IMACS!Y se encuentran
més detalles del instrumento.

Los datos que genera IMACS se reducen utilizando el programa Carnegie Observatories
System for MultiObject Spectroscopy v3 (COSMOS3!), ademés de los programas IRAF
y DS9. El programa COSMOSS3 esta optimizado en muy pocos sistemas operativos, por
lo que es altamente recomendable utilizar la maquina virtual que provee el repositorio'?
del Observatorio Carnegie, la cual viene con el sistema operativo CentOS7 y el programa

COSMOS3 instalados.

Los datos de calibracion incluyen exposiciones de 60 — 70 segundos de la lampara de
cuarzo-halogeno (flat), y exposiciones de 2 — 3 segundos de la lampara de HeNeAr (arc).
Las iméagenes bias no son necesarias para el programa que se utilizara para reducir los
datos. Ademés, el programa requiere un archivo de texto que describe la méscara utilizada
con IMACS, para que reconozca la posicion de las rendijas en la imagen.

A continuacion, se describen los pasos de reduccion y extraccion de los espectros de IMACS.

Tratamiento previo

Antes de iniciar la reduccion, se debe inspeccionar las imégenes con DS9 para descartar
archivos mal tomados. Ademas, debido a la configuraciéon de la méascara del instrumento,
los espectros de ciencia muestran la traza a lo largo de los chips 5, 6, 7 y 8., aunque en
este caso mantendremos los archivos de los demaés chips.

También, hay que configurar las variables de entorno COSMOS_PAR_DIR y
COSMOS_IMAGE_DIR que necesita COSMOS3 para funcionar. La primera variable
define el directorio con los parametros de las rutinas de COSMOS3, mientras que la
segunda variable define la carpeta con los datos.

Definicion de la observacién

Primero, se utiliza la rutina defineobs para crear un archivo con los detalles de la
configuracion instrumental. La rutina reconoce automaticamente la configuracion a partir
de una imagen de un arco de comparaciéon, no obstante es recomendable revisar que la
configuracion esté correcta. El archivo generado sirve de entrada para las rutinas de mas

Ohttp: //www.lco.cl/?epkb post type 1—imacs-user-manual
Uhttps://code.obs.carnegiescience.edu /cosmos3
2https:/ /code.obs.carnegiescience.edu/VM
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adelante.

Alineacion de la méascara

A diferencia de la extraccion de espectros con IRAF, en COSMOS3 primero se debe
generar un mapa espectral con la soluciéon de dispersion. Para lograr esto, las rutinas
deben ser capaces de reconocer la ubicaciéon de las rendijas en la méscara. Sin embargo,
la prediccion no es perfecta y presenta un desfase con respecto a la ubicacion real de las
rendijas. El grado de desfase se puede visualizar con la rutina mark-slits, que utiliza
DS9 para marcar las posiciones predichas de la rendija sobre la imagen de un arco.

Luego, se utiliza la rutina adjust-mask, la cual permite corregir este efecto (en primera
instancia) de forma interactiva con una imagen de un arco. Para ello, se debe hacer un
clic sobre las posiciones predichas y reales en dos lineas de emision, una al centro de la
imagen y otra al borde. Después, se utiliza la rutina align-mask para corregir de forma
semi-automatica pequenas variaciones que puedan existir atin. Al correr la rutina, se puede
corregir de manera iterativa la escala, rotacion y posicion de las lineas, hasta optimizar los
tres valores. En el caso de la méscara utilizada con IMACS, se alcanza un RMS de ~ 5
pixeles, debido al poco nimero de lineas detectadas en el arco (18 lineas). Al terminar de
ejecutar esta rutina, el archivo generado con defineobs se actualizara.

Generacion del mapa espectral

Una vez que las posiciones de la méscara estén corregidas, se utiliza la rutina la rutina
map-spectra para generar un archivo con el mapa espectral. Ademés, se utiliza la rutina
adjust-map para realizar una tltima correcciéon en la posicion de las lineas, para lo cual se
utilizan polinomios de orden bajo (< 3). Esta tltima rutina se corre sobre una imagen de
arco, para asi generar un nuevo archivo con el mapa espectral que requieren las rutinas de
mas adelante. En este punto, se puede verificar con la rutina mark-slits que el mapa haya
quedado bien. Cabe senalar que el mapa espectral tiene las longitudes de onda calibradas
en el aire.

Correccion por overscan y flat

Para generar un flat maestro normalizado se utiliza la rutina Sflats, la cual realiza
la correccion por overscan a las imagenes flat y ajusta un polinomio para normalizarlo
(tipicamente de orden 5 para IMACS). Seguidamente, se utiliza la rutina biasflat sobre
las imégenes de ciencia, para corregirlas por overscan y dividirlas por el flat maestro
normalizado.

Sustraccion del cielo

La sustraccion del ruido de fondo correspondiente al cielo nocturno se realiza con la rutina
subsky, la cual requiere el archivo del mapa espectral y las imagenes de ciencia corregidas
por overscan/flat. La imagen resultante tendra un nivel de cielo de ~ 0 y permitira extraer
el espectro 1D.

Extraccion de espectros

A partir de aqui existen dos caminos para extraer el espectro 1D: a) utilizar la rutina
extract-spec de COSMOS3, o b) utilizar la rutina apall de IRAF. En mi caso, hubo
problemas al ejecutar la rutina extract-spec sobre las imagenes reducidas, por lo que
opté por utilizar IRAF para extraer el espectro 1D.

Una vez en IRAF, lo primero es utilizar la rutina imedit para eliminar cualquier rayo
cosmico cercano a la traza, siguiendo el método definido para los datos de LDSS (Seccion
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A2.1). Después, se utiliza la rutina apall para extraer el espectro 1D, aunque en este caso
no es necesario definir una region para la sustraccion de cielo, pues ya fue realizada con la
rutina subsky de COSMOS3. En este caso, la apertura tiene un tamano tipico de 2 — 3
A y la traza se ajusta con un polinomio de orden 1, alcanzando una RMS de ~0.03 A.
El archivo resultante no es un MEF (debido a que no se sustrajo el cielo con apall), y
contiene el espectro 1D ya calibrado en longitud de onda.

Combinacién y rectificacion de espectros

El proceso de combinar y rectificar los espectros de IMACS es muy similar al proceso
realizado para los datos de LDSS. Los espectros individuales de una misma fuente se
combinan por suma con la rutina scombine. No obstante, antes de rectificar se debe editar
el espectro combinado utilizando splot, para asi eliminar las caidas de flujo ocasionadas
por los huecos entre los chips del detector (rangos 4400 — 4440 y 5210 — 5250 A). Luego,
se procede a rectificar el espectro de forma interactiva con la misma rutina. Al final, se
tendra un espectro estelar en el rango ~ 3900 — 6000 A con un continuo unitario, aunque
con dos rangos sin informacion.

A2.3. Espectros 6pticos de MagE

Magellan Echellette (MagE) es un espectrografo optico de rendija larga montado en el
telescopio Magallanes Baade del Observatorio Las Campanas, Chile. Este instrumento
utiliza una configuracion echellette, que combina una rejilla de difracciéon de bajo orden con
un prisma cruzado, permitiendo la obtencién de espectros en miltiples 6rdenes espectrales.
El sistema emplea un tnico detector CCD de 2048 x 4096 pix?, disefiado para maximizar
la eficiencia cuantica en el azul. El rango espectral cubierto abarca entre 3100 y 10500
A, con un poder resolutivo tipico de R = 4100 para una rendija de 1.0” de ancho. La
calibracion en longitud de onda se realiza mediante lamparas de torio y argon (ThAr), las
variaciones pixel-a-pixel se corrigen con lamparas de xenén (region azul del espectro) y
lamparas de cuarzo (region roja del espectro), y la ubicacion de los 6rdenes espectrales se
definen con las lamparas de xenén. En la Guia de Usuario de MagE!3 se presentan més
detalles sobre el instrumento.

Los datos de MagE se reducen utilizando las librerias y moédulos de Carnegie Python
Distribution (CarPy'?), aunque también se utiliza IRAF y DS9. CarPy incluye un datoducto
para reducir los datos de MagE de forma semi-automatica y, al igual que COSMOS3, esta
optimizado para pocos sistemas operativos, por lo que se puede utilizar la méquina virtual
del Observatorio Carnegie para correr los programas.

Los datos de calibracion consisten en exposiciones de 25 — 50 segundos de la lampara
de xenon (ze-flash), exposiciones de 15 segundos de la lampara de xenon desenfocada
(ze-flash blue flat), exposiciones de 15 segundos de la lampara de cuarzo (dome red flat), y
exposiciones de 2 segundos de la lampara de ThAr (arc).

A continuacion, se describen los pasos de reduccion y extraccion de los espectros de MagkE.

Tratamiento previo
Antes que nada, es esencial revisar la integridad de los datos, por ejemplo que no hayan

Bhttps://www.lco.cl/?epkb post type 1—the-mage-spectrograph-user-manual
Mhttps://code.obs.carnegiescience.edu/carnegie-python-distribution
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datos mal tomados o que el encabezado de la imagen corresponda con el tipo de imagen.
Ademas, las rutinas de més adelante asumen que el pardmetro object en los encabezados
tiene un nombre fijo para las imagenes de calibracién. Por ende, se pueden editar los
encabezados con hedit de IRAF para facilitar el proceso de mas adelante.

Definicién de la observacion

En primer lugar, se utiliza la rutina magedb para generar un archivo que lista las propiedades
importantes de las imégenes de calibraciéon y de ciencia. La rutina obtiene la informacion
del encabezado de las imagenes, por lo que si se realiz6 el tratamiento previo, no deberia
existir inconsistencias en las propiedades.

Generacion de los datoductos

El datoducto de MagE realiza las correcciones tipicas (bias, flat, arc) de forma semi-
automatica, aunque primero se deben crear las rutinas para cada archivo generado en el
paso anterior. Con la rutina magesetup, se generan los sub-directorios y los datoductos
de todas las fuentes observadas, ademés de un archivo make que permite ejecutar los
datoductos de calibracion y/o de ciencia.

Dado que algunas imagenes de ciencia se obtuvieron con masas de aire muy alta (> 1.6),
la rutina magesetup se ejecutd con el pardmetro -individual activo, de forma que se
generan los datoductos para cada imagen de ciencia. Si no se ejecuta con este pardametro,
entonces los espectros con masa de aire alta se sumarén con los espectros de mejor calidad,
lo cual empeora la S/N del espectro final en lugar de mejorarla.

Ejecucion de los datoductos

Luego de ejecutar magesetup, se puede correr todo el proceso de reducciéon y extraccion
simplemente con el comando make. Aunque, se pueden ejecutar los datoductos de calibracion
y de ciencia por separado con los comandos make calib y make science, respectivamente.

Al correr los datoductos de calibracion, se generan los flats maestros normalizados para
las regiones roja y azul del espectro, de forma separada. Ademas, se genera un mapa con
los bordes de los 6rdenes espectrales, y se genera un mapa con la soluciéon de dispersion y
curvatura de las lineas.

Posteriormente, se corren los datoductos de ciencia para reducir y extraer los espectros para
cada imagen, y para cada orden espectral. En este punto, se realiza de forma automatica
la correccion por overscan, correccion por flat, correccion de la distorsion en el eje X e
Y, calibracion de la longitud de onda, sustraccion de cielo, identificacion de la traza y
extraccion del espectro 1D. La longitud de onda se calibra en el aire.

El resultado es un archivo MEF por cada imagen de ciencia, el cual est4 compuesto por 5
capas para cada orden espectral. Cada capa contiene: 1) el espectro del cielo, 2) el espectro
del objeto, 3) el espectro residual, 4) el espectro de S/N, y 5) el espectro de la primera
lampara de calibracion utilizada.

Combinacién de espectros

Como se menciond anteriormente, algunas imagenes de ciencia fueron tomadas con una
masa de aire > 1.6, lo cual degrada mucho los espectros en la parte azul-violeta. Esto
ocurre en las observaciones de la campana del 31/07/2022, en donde se alcanzaba una
S/N < 10 en 4500 A para Sapaki si la masa de aire era muy alta. Por ende, no se tendran
en cuenta los espectros que hayan sido tomados con una masa de aire > 1.6.
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Primero, se utiliza la rutina scombine de IRAF para combinar por suma los espectros
de ciencia que hayan pasado el filtro anterior. Ademas, se combinaron por mediana los
espectros, para asi identificar cualquier senal anémala (rayos cosmicos o pixeles malos)
que pueda existir en el espectro combinado por suma. Al final, se utiliza la rutina splot
de IRAF para remover estos efectos de forma interactiva, para cada orden espectral.

Rectificacion de espectros

La rectificaciéon se debe hacer para cada orden del espectro combinado por suma. Antes de
rectificar, vamos a restringir el rango de los érdenes espectrales para que no se superpongan
ordenes contiguos. Esto se puede realizar con la rutina scopy de IRAF, para asi crear
nuevos archivos con el espectro de cada orden, pero en un rango mas acotado. Los rangos
definidos son los siguientes: 3535 — 3745 A, 3745 — 3990 A, 4260 — 4580 A, 4580 — 4940 A,
4940 — 5370 A, 5370 — 5870 A, 5870 — 6490 A, 6490 — 7240 A, 7240 — 8190 A, 8190 — 9480
A, v 9500 — 10300 A. Luego, se utiliza la rutina splot para rectificar de forma interactiva
cada orden espectral, y al final se pueden unir todos los 6rdenes en un tinico espectro
rectificado con la rutina scombine. Al final, tendremos un espectro estelar en el rango
~ 3500 — 10300 A con un continuo unitario.

A2.4. Espectros infrarrojos de TSpec

TripleSpec4.1 (T'Spec) es una camara y espectrografo infrarrojo montado en el telescopio
SOAR del Observatorio AURA, Chile. El detector tiene un tamano de 2048 x 2048 pix?,
posee una escala de pixel de 0.34 7 /pix, y tiene un campo vision de ~ 4’ x 4’. El instrumento
emplea una rendija fija de 1.1” x 28" y su configuracion de dispersion cruzada permite
obtener multiples ¢érdenes espectrales en el rango 0.80 — 2.47 um y con R = 3500. La
calibracion en longitud de onda se realiza con lamparas de cobre, helio y argon (CuHeAr),
y los efectos de iluminacion se corrigen con lamparas de cuarzo. Ademés, los efectos de la
atmosfera terrestre en los espectros infrarrojos, se corrigen con observaciones de estrellas de
referencia (tipicamente con tipo espectral AOV) a una masa de aire similar que las fuentes
de ciencia. Mas detalles sobre las caracteristicas del instrumento de pueden encontrar en
la documentacion oficial de NOIRLab'®.

Los datos de TSpec se reducen utilizando una versién modificada del paquete Spextool'6

disponible para IDL'7, aunque también se hace uso de IRAF y DS9. Los datos de esta
Tesis, fueron reducidos con la version 7.0 de IDL.

Los datos de calibraciéon incluyen exposiciones de 2 segundos de la lampara de cuarzo
encendida (flat on), exposiciones de 2 segundos con la lampara de cuarzo apagada (flat
off ), exposiciones de 2 segundos de la lampara de CuHeAr (arc), y exposiciones de ~ 15
segundos (segun el brillo) de estrellas de tipo espectral AOV (telluric). Ademaés, las estrellas
de ciencia fueron observadas siguiendo un patréon de dithering'® tipo ABBA, para asi
eliminar facilmente la emision de OH terrestre y el ruido del cielo nocturno.

A continuacion, se describen los pasos de reduccion y extraccion de los espectros de TSpec.

Bhttps://noirlab.edu/science /programs /ctio/instruments /triplespec4 1-nir-imaging-spectrograph

https:/ /noirlab.edu/science/observing-noirlab /observing-ctio /observing-soar /data-
reduction/triplespec-data

https: / /www.nvhgeospatialsoftware.com /Products/IDL

18F] dithering es una técnica observacional que consiste en observar una fuente y luego desplazar ligeramente
el telescopio, para que asi la traza de la fuente caiga en otra posiciéon del eje espacial de la rendija


https://noirlab.edu/science/programs/ctio/instruments/triplespec41-nir-imaging-spectrograph
https://noirlab.edu/science/observing-noirlab/observing-ctio/observing-soar/data-reduction/triplespec-data
https://noirlab.edu/science/observing-noirlab/observing-ctio/observing-soar/data-reduction/triplespec-data
https://www.nv5geospatialsoftware.com/Products/IDL
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Configuracion inicial

En primer lugar, se debe editar un archivo del paquete Spextool para definir el instrumento
que fue utilizado para la adquisicion de los datos, en este caso T'Spec. Después, en IDL
se ejecuta la rutina xspextool para abrir una interfaz de usuario grafica (graphical user
interface, GUI) que permite reducir y extraer los espectros. La parte superior de la GUI
debe mostrar el instrumento definido en el archivo anterior.

Luego, en la pestana Paths de la GUI se definen la ubicacion de tres directorios: 1) en
donde se almacenan los datos en bruto, 2) en donde se almacenaran los datos de calibracion
procesados, y 3) en donde se almacenaran los datos de ciencia reducidos. Aqui, basta
cerciorarse que los archivos necesarios se encuentren en la carpeta de los datos en bruto.

Trazado de 6rdenes y creaciéon de los archivos de calibracién

En la GUI de xspextool, seleccionamos la pestana Cals e ingresamos el nombre de los
archivos correspondientes a los flat on y flat off. De esta forma, el programa genera un
flat maestro normalizado y construye un mapa con los bordes de los 6rdenes espectrales.

Ahora, en la misma pestana, se ingresa el nombre de los archivos correspondientes a los
are, se especifica el tipo de lineas de emision (CuHeAr) y se ingresa el nombre del flat
maestro generado anteriormente. De esta forma, el programa reconoce automéaticamente
las lineas de emisién y se genera un mapa espectral con la solucion de dispersion. Las
longitudes de onda estaran calibrada en el vacio. Tipicamente, la RMS del ajuste es de

0.2 —0.3A.

Reduccién y extracciéon de espectros

Una vez que se crean los archivos de calibracion, en la GUI de xspextool seleccionamos
la pestana Point Source para reducir y extraer los espectros. Dado que los datos fueron
tomados siguiendo un patrén de dithering ABBA, los espectros se reducen de a pares.
En la GUI se debe ingresar el nombre de las imégenes A y B, el nombre del flat maestro
normalizado, y el nombre del mapa espectral. De esta forma, el programa restara las
imagenes A y B para sustraer el ruido de fondo y la emision de OH terrestre, se dividira
por el flat normalizado y se aplicara la soluciéon de dispersion. La imagen resultante estara
reducida y mostrara dos trazas, una con cuentas positivas y otra con cuentas negativas.

Luego, se debe identificar la posicion de las aperturas de extraccion, para lo cual se
ingresa un valor estimado del centro y luego el programa determina un valor més preciso.
Seguidamente, se eligen los 6rdenes que se desean trazar, en el caso de T'Spec se trazan
todos excepto el orden mas azul (orden 7) debido a la poca transmision que tiene el filtro
en este rango. Para trazar los espectros, el programa realiza un ajuste Gaussiano a los
perfiles espaciales y ajusta un polinomio al centro del perfil como funcién de la columna.
También, se puede trazar utilizando los centros de las aperturas definidos anteriormente,
lo cual es 1til para fuentes con una traza muy débil o para fuentes que muestran una traza
doble.

Después de trazar los objetos, resta definir los parametros de extraccion. En este punto,
se define el tamano de la apertura de extraccion y la region utilizada para la sustraccion
del ruido de fondo. El tamafo tipico de la apertura de extraccion es de 2 — 3", segun el
brillo de las fuentes observadas. La region de cielo tiene un tamano tipico de 1 — 2" y se
ubica a ~ 5” del centro de la apertura. Antes de realizar la extraccion, se abrird una nueva
GUI mostrando las regiones definidas. Si esta todo bien, se procede con la extraccion del
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espectro para la traza positiva y la traza negativa.

El resultado es un archivo MEF con los espectros calibrados en longitud de onda. Si se
tomaron mas espectros de la misma fuente con el patron AB, se puede realizar la extracciéon
de forma automética, manteniendo los parametros utilizados en la extraccién anterior.
Este proceso se replica para las estrellas de ciencia y para las estrellas telaricas.

Combinacién de espectros

Antes de realizar la correccion telirica, es necesario combinar los espectros para aumentar
la S/N. No obstante, hay que ser cuidadoso en combinar espectros que hayan sido tomados
seguidos en el tiempo, de forma que la masa de aire no cambie mucho entre cada espectro.
En particular, para la fuente S1 (ver Tabla D.1) se tomaron bastantes imagenes que cubren
un rango de masa de aire de 1.3 — 1.6, por lo que los espectros se combinaron en tres
grupos distintos, para después elegir la estrella teltrica con la masa de aire més parecida a
la del espectro combinado.

Para combinar los espectros, se ejecuta la rutina xcombspec en IDL, la cual abre una nueva
GUI en donde se pueden cargar y visualizar los espectros obtenidos para una fuente. En la
mayoria de casos, los flujos son diferentes para cada espectro, debido a la variabilidad del
cielo, pérdidas de flujo por la rendija, etc. Por esta razon, se deben escalar los flujos de
todos los espectros y en todos los 6rdenes a un valor comun, utilizando como referencia
la escala definida para un orden especifico. Por ejemplo, la regiéon entre 1.2 — 1.3 pum
del orden 5, genera un buen escalado del flujo en todos los 6rdenes. Por otra parte, la
GUI tiene la opcién de enmascarar interactivamente los puntos del espectro con valores
espurios (pixeles malos, rayos cosmicos, etc.). En este caso, se enmascaran pixeles malos
de los 6rdenes 4 y 5 solamente para algunos espectros, dado que la combinaciéon permite
eliminar algunos de estos valores. Finalmente, los espectros se combinan utilizando una
media ponderada robusta, la cual identifica valores atipicos (> 7o) y les asigna un peso
muy bajo en el calculo de la media, ademas de propagar la varianza.

Nuevamente, el resultado es un MEF con el espectro combinado. Este proceso se realiza
para los espectros de ciencia y los espectros de teliricas.

Correccion teltrica

Los espectros combinados atn muestran lineas/bandas de absorcion terrestres que deben
ser removidas. La correccion teldrica se realiza de forma interactiva con la rutina xtellcor
en IDL. Al ejecutar la rutina, se abrira otra GUI en donde se ingresa el nombre del archivo
con el espectro combinado de la telirica, su magnitud B y V', y el nombre del espectro
combinado de ciencia. En este caso, la diferencia entre la masa de aire de la estrella teldrica
y la ciencia debe ser < 0.1, en caso contrario la GUI arrojara una alerta en la parte
superior.

Posteriormente, se debe construir un kernel de convolucion entre el espectro de la teldrica
y un espectro modelo de Vega (AOV). Esto se realiza en el orden 6, dado que esté la linea
de Pad 1.005 pum relativamente aislada. Luego, se seleccionan dos regiones alrededor de la
linea y se ajusta el continuo local, utilizando un polinomio de orden alto (tipicamente 7).
Después, se selecciona el rango que cubre Pad y se construye el kernel de convolucion. Si la
RMS es < 1%, entonces la convolucion es 6ptima, sino se puede volver a definir las regiones
de continuo y de la linea para optimizar el ajuste. En la campana del 03-04/05/2023, la
RMS alcanzada fue < 1 —2%. En la campana del 18-19/06,/2024 la RMS tipica fue < 5%,
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dado que la estrella telurica observada correspondia a una A1l III, de forma que fue mas
dificil alcanzar un buen ajuste.

Después de construir el kernel, se deben escalar manualmente las lineas de hidrégeno del
espectro de la teldrica, para que tengan la misma intensidad que en el modelo de Vega. En
general, este efecto es méas severo en el orden 4 debido a la mayor densidad de lineas de
hidroégeno, aunque se deben chequear y corregir los otros 6rdenes también. Para estimar el
factor de escala, se selecciona una region alrededor de una linea de hidrégeno relativamente
aislada, para que la rutina estime de forma automatica el factor. Luego, se procede a
ajustar la escala de las demas lineas de forma manual. Es importante senalar que las lineas
de hidrégeno presentan una distorsion sistematica, de modo que las lineas mas centrales
se escalan con factores mayores (o menores) en comparacion con las lineas en los extremos
del espectro. Una vez escaladas las lineas de hidrégeno més importantes, se construye el
espectro telurico.

Antes de aplicar la correccion telurica, se puede modificar el desplazamiento entre el
espectro telirico y el espectro de ciencia. En cada orden espectral, se selecciona una region
que tenga un numero decente de lineas teltricas, para que asi el programa determine
automaticamente el mejor desplazamiento. Por ejemplo, la region 2.33 — 2.43 pym en el
orden 3, permite alcanzar una RMS < 0.05 pix. Tipicamente, los desplazamientos son < 1
pixel en todos los 6rdenes espectrales. En este punto, se puede guardar el modelo con la
correccion teldrica, para asi utilizarlo en otros espectros combinados de ciencia con una
masa de aire similar. Una vez que se corrigen todos los 6rdenes, se aplica la correccion
teltirica al espectro de ciencia.

El resultado es un archivo MEF con tres capas: 1) linea o apertura del espectro, 2) tipo
de espectro, y 3) orden espectral. En particular, la segunda capa almacena la solucion de
dispersion, el espectro corregido por teluricas, y el espectro residual. Dado que la soluciéon
de dispersion se almacena en una capa del archivo en lugar del encabezado, algunas las
rutinas de IRAF (como splot) fallan en mostrar el eje X en unidades de pm. Aunque, con
la xvspec de IDL se pueden visualizar sin problema los espectros generados con xtellcor.

Rectificacion de espectros

Antes de rectificar los espectros, se creardn nuevos archivos que puedan ser reconocidos
por la rutina splot de IRAF. Cada orden de la imagen generada con xtellcor, se separa
en dos archivos: uno con la soluciéon de dispersion y otro con el espectro corregido. Luego,
se utiliza la rutina mkmultispec del paquete stsdas de IRAF, para aplicar la solucion de
dispersion (en forma de archivo) al espectro corregido. El proceso se realiza para cada orden
espectral, de forma que por cada archivo creado con xtellcor tendremos cuatro archivos
(6rdenes 3 — 6) con los espectros calibrados en longitud de onda. Dado que son demasiados
archivos, se cre6 un script en IRAF que permite realizar esto de forma automatica.

Ahora que los espectros se pueden visualizar con la rutina splot, se pueden rectificar de
forma interactiva. Dado que los érdenes cubren un rango acotado en longitud de onda,
se procede a rectificar el continuo en cada orden espectral, para cada estrella observada.
En este punto, se pueden realizar correcciones estéticas al espectro, como enmascarar
pixeles con flujo negativo o enmascarar las regiones con una contaminacion telirica residual
alta. Posteriormente, los 6érdenes se combinan en un solo espectro con la rutina scombine.
Finalmente, se obtienen espectros estelares en el rango ~ 9700 — 24500 A con un continuo
unitario.
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A2.5. Espectros infrarrojos de FIRE

Folded port InfraRed Echellette (FIRE) es un espectrografo infrarrojo montado en el
Telescopio Magallanes Baade del Observatorio Las Campanas, en Chile. El instrumento
opera principalmente en modo echellette, aunque también incluye un modo de rendija
larga con mayor transmision. El detector CCD es de tamafio 2048 x 2048 pix? y presenta
una escala de pixel de 0.18 ”/pix. El modo echellette permite obtener espectros en el
rango 0.82 — 2.51 um con R = 6000, si se usa una rendija de 0.6” de ancho. Ademas,
las calibraciones del modo echellette incluyen observaciones de una ldmpara de cuarzo
para corregir la ganancia de los pixeles, y observaciones de una pantalla blanca o del cielo
crepuscular para corregir la iluminacion de la rendija. La calibracion en longitud de onda
se realiza con la lampara de ThAr, pero si las observaciones de ciencia superan los 8 — 10
minutos entonces la calibraciéon se realiza con las lineas de emision de OH terrestres. La
correccion telurica se realiza con la observacion de estrellas de referencia con tipo espectral

AOV. Mas detalles sobre el instrumento se puede encontrar en el Manual de Observacion
de FIRE"Y.

Los datos de FIRE se reducen utilizando el paquete FIREHOSE? de IDL, asi como
también IRAF y DS9. Las rutinas de FIREHOSE estan basadas en las rutinas de Spextool,
pero FIREHOSE es mucho mas limitada en cuanto a funcionalidad. Los datos de esta
Tesis, fueron reducidos con la version 7.0 de IDL.

Los datos de calibraciéon consisten en exposiciones de 5 segundos de la lampara de cuarzo
intensa (flat QI), exposiciones de 40 segundos de la lampara de cuarzo tenue (flat Qh),
exposiciones de 30 segundos de la pantalla blanca (flat Louver), exposiciones de 1 segundo
del crepusculo (sky flat), exposiciones de 5 — 30 segundos de la lampara de ThAr (arc),
y exposiciones de 5 — 40 segundos de las estrellas telaricas (telluric). Al igual que con
TSpec, las exposiciones de ciencia se obtienen siguiendo un patréon de dithering ABBA.

A continuacion, se describen los pasos de reduccion y extraccion de los espectros de FIRE.

Configuracion inicial

Una vez en IDL, se ejecuta la rutina firehose para abrir una GUI bastante similar a la
de Spextool. En la pestana Setup, se define la ubicacion de dos directorios: 1) en donde
se almacenan los datos en bruto, y 2) en donde se almacenarén los archivos procesados.
Aqui, basta revisar que las observaciones se encuentren en la primera carpeta.

Trazado de los 6rdenes espectrales

Después se selecciona la pestana Trace, en donde se deben ingresar las imégenes flat QI
o flat Qh, para que asi el programa identifique el borde de los érdenes espectrales. En
este caso, se cred una mascara de los 6rdenes con un archivo de flat Q)l, dado que se tuvo
problemas con FIREHOSE al usar imagenes flat Qh (el programa se bloqueaba y cerraba).

Creacion de los archivos de calibracion

Los archivos de calibracién se crean en la pestana Flats de la GUI. En este paso, se
deben ingresar los archivos flat Qh o flat @)l para corregir las variaciones pixel-a-pixel,
ademas de los archivos flat Louver o sky flat para corregir el gradiente de iluminacién en
la rendija. Ademaés, se debe ingresar un archivo para corregir la inclinacion de la rendija

Dhttps: / /www.lco.cl/magellan-instruments /fire-observing-manual-local
2Ohttps:/ /wikis.mit.edu/confluence/display /FIRE /FIRE+Data-+Reduction


https://www.lco.cl/magellan-instruments/fire-observing-manual-local/
https://wikis.mit.edu/confluence/display/FIRE/FIRE+Data+Reduction
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como funcién de la longitud de onda, la cual se puede hacer con la lampara de ThAr o
una exposicion larga de ciencia (para usar las lineas de OH terrestres). También se debe
ingresar la méscara con los érdenes espectrales generada anteriormente. De esta forma, se
genera un flat maestro normalizado para corregir nuestras imégenes de ciencia.

La calidad del flat maestro es muy susceptible al tipo y niimero de imagenes ingresadas. En
nuestro caso, se alcanzaron resultados 6ptimos utilizando 20 imagenes flat Qh, 5 imagenes
sky flat, y una imagen de la lampara de ThAr pero con 30 segundos de exposicion. Cabe
senalar que FIREHOSE experiment6 problemas al utilizar imagenes de ThAr con menores
tiempos de exposicion 5 — 20 segundos, asi como también al ingresar exposiciones largas
de ciencia.

Generacion de la estructura de FIRE

Una estructura en IDL, es un tipo de tabla binaria que permite organizar y manipular
datos relacionados bajo un solo nombre (similar a un diccionario de Python). FIREHOSE
almacena la informacion relevante de los datos en una estructura de IDL, la cual se puede
crear de forma automatica en la pestana Structure de la GUI.

Para generar la estructura de FIRE, el programa revisa los encabezados de los archivos,
asigna las imagenes ThAr corrspondientes a las observaciones de ciencia y teliricas, y
asigna la telurica més adecuada a cada imagen de ciencia (segtn las coordenadas y masa de
aire). En este punto, se debe revisar que los arcos de ThAr y las telaricas estén emparejadas
con las imagenes de ciencia correctas, sino se puede editar de forma manual la estructura

de FIRE.

Reduccién y extracciéon de espectros

El proceso de reduccion y extraccion de fuentes se realiza de forma automaética en la
pestana Faxtract de la GUI. En esta parte, el programa genera un mapa espectral a partir
de la lampara de ThAr o de una exposicion larga con lineas de OH brillantes, en nuestro
caso con la lampara de ThAr. Ademaés, el programa realiza las correcciones de velocidad
heliocéntrica y calibra las longitudes de onda en el vacio. Luego, el programa calcula la
inclinacion de la rendija, realiza la sustraccion del cielo y colapsa los 6rdenes espectrales
(a lo largo del eje espectral) para asi identificar la traza del objeto. Después, se ajusta
un perfil a la traza, se realiza una segunda sustraccion de cielo, y se itera sobre este
proceso hasta que se minimicen los residuos del ajuste. Seguidamente, el programa realiza
la extraccion del espectro utilizando el perfil definido anteriormente, para cada orden
espectral. En general, el programa determina aperturas de extraccion de tamano ~ 4 — 6
pixeles (0.8 — 1.2"), segun el brillo de la fuente.

Correccion telarica

La correccion teldrica se realiza con una version modificada de la rutina xtellcor del
paquete Spextool, y se puede ejecutar desde la pestana Telluric de la GUI. El proceso es
el mismo que para los datos de T'Spec (ver A2.4), aunque requiere méas tiempo debido a
que los espectros de FIRE se distribuyen en 21 6rdenes, a diferencia de los 5 6rdenes de
TSpec. En la construccion del kernel de convolucién se alcanzé una RMS < 2 %. Ademas,
las lineas de hidrégeno se debian escalar en los 6rdenes 16, 29 y 30 de todos los espectros.
Después, los desplazamientos del espectro telturico se ajustaron en el rango 0 — 0.7 pix,
dando una RMS < 0.1 pix. Luego, se aplica la correccion telirica al espectro de ciencia y
se guarda la configuraciéon para futuras correcciones.
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Combinacién de espectros

Una vez que esté hecha la correccion teldrica, se selecciona la pestana Combine de la
GUI para combinar las imégenes en espectros 1D. El programa combina por media los
espectros de cada objeto, ponderando por la S/N. Luego, se genera un archivo por cada
orden, para cada espectro combinado de ciencia. Cabe senalar que la longitud de onda esta
en unidades logaritmicas, por lo que los espectros no se pueden visualizar directamente
con la rutina splot de IRAF, en su lugar se usa la rutina x_specplot de IDL.

Rectificaciéon de espectros

Antes de rectificar los espectros, la longitud de onda se debe convertir de unidades
logaritmicas a unidades lineales, para lo cual utilizamos IRAF. Primero, se utiliza la
rutina wspectext para convertir los archivos fits a ascii. Después, mediante una secuencia
de comandos, la columna con las longitudes de onda se convierte a una escala lineal.
Finalmente, se utiliza la rutina rspectext para convertir el archivo ascii a fits, de forma
que ahora se puede visualizar con splot. Mediante un script en IRAF, se automatizo el
proceso para todos los espectros obtenidos con FIREHOSE.

Luego de corregir las longitudes de onda, se rectifica el continuo de cada orden, para cada
estrella observada. Ademas, se realizan correcciones estéticas al espectro luego de rectificar
cada orden. Después, los 6rdenes se combinan en un solo espectro con la rutina scombine.
Finalmente, se obtienen espectros estelares en el rango ~ 8300 — 25000 A con un continuo
unitario.

A3. Datos espectrales fuera del Complejo RCW 91

Durante algunas campanas observacionales con TSpec, en los momentos en que la altura
de RCW 91 era demasiado baja (i.e. masa de aire muy alta), se aprovecho de observar
estrellas de tipo O y B conocidas en nuestra Galaxia, para ser utilizadas como estrellas
de referencia en nuestro analisis. En la Tabla A3.1 se presenta los detalles referentes a
las campanas observacionales para estos objetos. Por un lado, las estrellas observadas en
NGC 6231 fueron utilizadas como referencias de tipo espectral y de velocidad radial en el
infrarrojo cercano, mientras que las estrellas observadas en el resto de regiones (NGC 3603
y Westerlund 2) fueron utilizadas como referencias de tipo espectral en el infrarrojo cercano.
Por otro lado, las estrellas con espectroscopia 6ptica (RFS3 y HD 64568) fueron utilizadas
tanto para la clasificacion espectral como para la medicion de velocidades radiales. La
observacion de estas fuentes, especialmente en el infrarrojo cercano, fue de gran utilidad
para refinar el tipo espectral y la clase de luminosidad de estrellas masivas en el Complejo
RCW 91.
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Tabla A3.1: Diario de las observaciones espectroscopicas realizadas fuera del Complejo RCW 91,
ordenadas cronolégicamente. La primera columna es el nombre de la region parental, la segunda columna
es el identificador de la estrella, la tercera columna es su tipo espectral y la cuarta columna es la referencia
del tipo espectral. La quinta columna es el identificador de la campana observacional, la sexta columna es
la fecha de la campana, la séptima columna es el espectrografo utilizado y la octava columna es el poder
resolutivo de la configuracion utilizada. La novena columna es el tiempo total de exposicion, contando
todos los espectros adquiridos para una fuente, en cada campana. Las lineas negras que cubren las primeras
cuatro columnas, significa que la misma estrella fue observada en una época diferente.

Referencias. B22: Banyard et al. (2022), L80: Levato & Malaroda (1980), R16: Roman-Lopes et al.
(2016), R24: Roman-Lopes (2024), S14: Sota et al. (2014) y V93: Vijapurkar & Drilling (1993).

Regién ID Estrella SpT Lit. SpT Ref.  Prog. ID(®)  Fecha Obs. Instr. R texp (S)
NGC 3603 RFS1 02V R16 14T024LE 2023-03-10 MagE 4100 9900
23A-957848  2023-05-03  TSpec 3500 60
NGC 3603 RFS3 02 If* R16 [4T024LE  2023-03-10 MagE 4100 18000
23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 120
NGC 2467 HD 64568 03 V((f*))z S14 14T024LE 2023-03-10 MagE 4100 170
Westerlund 2 MSP 182 03.5 V((£)) R24 [4T024LE  2023-05-30 FIRE 4800 380
Westerlund 2 MSP 199 03 V((f*)) R24 14T024LE 2023-05-30 FIRE 4800 464
NGC 3603 RFS2 02 If¥/WN5  RI16 23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 120
NGC 3603 RFS4 04 11 R16 23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 80
NGC 3603 RFS5 03 Iff/WN6  RI16 23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 80
NGC 3603 RFS6 04.5V R16 23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 80
NGC 3603 RFS7 02.5 If/WN6 R16 23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 60
NGC 3603 RFS8 03.5 If* R16 23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 80
NGC 3603 RFS9 05 Vz R16 23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 80
NGC 3603 RFS10 06 Ia R16 23A-957848  2023-05-03  TSpec 3500 60
Gum 35 UCAC2 4783744  O8 Iabf S14 23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 40
HD 308433 Bl Ia V93 23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 20
NGC 6231 HD 152314 09 IV S14 24A-527072  2024-07-19  TSpec 3500 16
NGC 6231 HD 326331 08 IVn((f)) S14 24A-527072  2024-07-19  TSpec 3500 16
NGC 6231 CD-41 11042 09.5 IV S14 24A-527072  2024-07-19 TSpec 3500 24
NGC 6231 CPD-41 7734 BO Vn L80 24A-527072  2024-07-19  TSpec 3500 120
NGC 6231 CPD-41 7712 B1V L80 24A-527072  2024-07-19  TSpec 3500 64
NGC 6231 HD 152219 09.5 III(n) S14 24A-527072  2024-07-19 TSpec 3500 16
NGC 6231 V* V1032 Sco B2V B22 24A-527072  2024-07-19 TSpec 3500 120
NGC 6231 HD 152233 06 11(f) S14 24A-527072  2024-07-19  TSpec 3500 8
NGC 6231 NGC 6231 194 B3V B22 24A-527072  2024-07-19  TSpec 3500 280
NGC 6231 NGC 6231 30 B5V B22 24A-527072  2024-07-19 TSpec 3500 280
NGC 6231 NGC 6231 265 BTV B22 24A-527072  2024-07-19  TSpec 3500 400

Fin de la Tabla A3.1



Apéndice B

Notas sobre el analisis

B1. Clasificacion espectral estelar

B1.1. Espectroscopia 6ptica

Para las estrellas de tipo O, se mide el EW de lineas espectrales clave, se calculan los
cocientes entre lineas, y se clasifican las estrellas siguiendo los criterios definidos en Martins
2018. El cociente log(EW[He I M\4471]/ EW[He II A\542]) es el principal indicador del tipo
espectral (~ 0 para O7). Para las estrellas O mas tempranas se prefiere el cociente N IV
A058 /N TIT A4634-40 (~ 1 para O3), mientras que para las estrellas O mas tardias se
prefiere el cociente He I A4471/He IT A4200 (~ 1 para 09). Por otra parte, el EW de He II
A4686 indica la clase de luminosidad en estrellas O3—08.5, mientras que el cociente He IT A
4686/He I A4713 indica la luminosidad en estrellas O9—09.7. Asimismo, para las estrellas
més tempranas, la linea de HS permite discriminar entre los tipos OIf*, OIf*/WN y WN;,
pues aparecera con un perfil de absorcion, P-Cygni y emision, respectivamente (Crowther
& Walborn 2011). Ademés, se calculan cocientes que incluyen otras lineas (Si IV \4089,
He I A\4387, Si III \4553) y se asignan los respectivos calificadores segtn la peculiaridad
del espectro (Sota et al. 2011) en caso de ser necesario. Dado que los espectros poseen un
poder resolutivo bajo a moderado (R = 1400 — 4100), se procede a comparar el espectro
observado con un espectro de referencia de tipo espectral similar. Finalmente, se asigna el
tipo espectral que mejor represente los cocientes de EW y el espectro de referencia.

Para las estrellas de tipo B, se mide el EW de las lineas espectrales importantes, se calcula
el cociente entre lineas, y se clasifican las estrellas siguiendo los criterios de diversos autores
(Didelon 1982, Evans et al. 2015, Liu et al. 2019). La linea de He I A\4542 desaparece casi
por completo en estrellas BO, mientras que He II A\4686 se puede observar hasta estrellas
B0.5—B1 (Walborn & Fitzpatrick 1990). El cociente entre el EW de Si IV 2089 y Si III
4553 es el principal indicador del tipo espectral en estrellas B tempranas (~ 1 para B0.7).
En estrellas B intermedias se utiliza el cociente Si II A\4128/He I A\4121 (~ 1 para B5),
mientras que en estrellas B tardias se usa el cociente Mg IT A\4481/He I A\4471 (~ 1 para
B8). La clase de luminosidad se determina de forma iterativa con el tipo espectral. Para
un tipo espectral fijo, el EW de las lineas de Balmer (principalmente HS y H~) presentan
un efecto negativo de luminosidad, por lo que a mayor luminosidad, menor es su EW.
Asimismo, el EW de algunas lineas metalicas (C I A\4267, Fe 1T A4583, O II A\4642) permite
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restringir aun més la clase de luminosidad, siempre que se conozca el tipo espectral. En
las estrellas B méas tempranas, los cocientes Hy/O II A4350 y Si IV A4089/He 1 A\4026
permiten distinguir entre diferentes clases de supergigantes. Nuevamente, si la mayoria de
cocientes indican un mismo tipo espectral, entonces éste se asigna a la estrella observada,
complementando la clasificacién con la comparacion con espectros de referencia.

Para las estrellas mas tardias (A0O—M5), se compara directamente con espectros de
referencia, pues no es necesaria una clasificaciéon precisa para nuestros propoésitos. Solo
2 estrellas con espectroscopia 6ptica son de tipo espectral tardio, las fuentes 303b y S45
(Tabla D.1), por ende se detallaran las caracteristicas basadas en sus tipos espectrales.
El espectro de 303b (GO V) presenta lineas de Balmer (principalmente H§ y Hvy) muy
débiles en comparacion con las lineas de Ca H+K y la banda-G 4300, ademaés de la
presencia de Ca I A\4226 en absorcion fuerte, lo cual es caracteristico de estrellas F-tardias
y G-tempranas (Gray & Corbally 2009). En el espectro de S45 (K2 V) no se visualizan las
lineas de Ho ni H~, la banda-G es mas débil en comparacion con la linea de Ca I \4226, y
comienzan a dominar lineas metalicas como Mn A\4032, Fe T A\4046, Cr 1A4254 y Cr 1A4290,
lo cual es caracteristico de estrellas K-tempranas. En todo caso, el tipo espectral de S45
también se confirma con espectroscopia infrarroja.

En las Figuras 4.1.2, C.1 y C.2, se presentan los espectros 6pticos de las fuentes clasificadas
en el Complejo RCW 91. En las Tablas B1.1 y B1.2 se presentan las medidas de EW de las
lineas clave en la clasificacion de estrellas de tipo O y B, respectivamente. A continuacion,
se detalla el proceso de clasificacion espectral para las fuentes de tipo espectral O, B, A,y
WN. Para las fuentes con tipo espectral mas tardio (G y K) el proceso de clasificacion es
similar pero no se detalla para cada fuente.

e Sapaki — Ver detalles en la Seccion 3.1.1.

e 301 — El espectro 6ptico de esta fuente esta dominado por lineas de absorciéon de H y
He I, lo que sugiere un tipo espectral B-temprano. La ausencia de He II A\4686, ausencia de
Si IV A4089, absorcion débil de Si IT AA4128-30 y absorcion débil de Mg I \4481, sugiere
un tipo espectral méas tardio que B2. Concretamente, el cociente Si I1T A4553 /Mg 1T A\4881
(~ 0.7) indica un tipo espectral B2.5—B3 (ver Tabla 1 de Evans et al. 2015). La deteccion
de N IT A3995, C II A4267, O IT A\4346-49, O IT AN4415-17, N II AN4601-07-14-21-30 y
O IT A\4642-49-51 y O II AM\4642-49-51 en absorciéon, sugieren una clase de luminosidad
supergigante (Walborn & Fitzpatrick 1990). En especifico, el EW de Hy (~ 1.5) denota
una clase de luminosidad Ta (ver Tabla 5 de Balona & Crampton 1974), mientras que el
EW de HB (~ 1.5) sugiere una clase de luminosidad Ia-Ib (ver Figura 4 de Didelon 1982).
Por otra parte, el espectro de esta fuente se asemeja al de HD 92964 (B2.5 Ia) y 0> CMA
(B3 Ia) del atlas de Walborn & Fitzpatrick (1990), lo que sugiere un tipo espectral similar.
Por tltimo, comparamos el espectro 6ptico con la libreria de Negueruela et al. (2024),
encontrando que 55 Cyg (B2.5 Ia) y 0> CMa (B3 Ta) son los que mejor reproducen la clase
de luminosidad de la estrella observada. En consecuencia, a la fuente 301 le asignamos el
tipo espectral B2.5 Ia.

e 302 — El espectro 6ptico de esta fuente esta dominado por lineas de absorciéon de H y
He I, lo que sugiere un tipo espectral B-temprano. La deteccion marginal de He IT \4686,
absorcion moderada de Si IV A\089, absorcion moderada de Si III A\4553 y absorciéon
marginal de Mg I A\4481, indican un tipo espectral B0.7—B1.5. Especificamente, el cociente
Si IV A4089/Si IIT A\4553 (~ 1.2) senala un tipo espectral B0.2—B0.7 (ver Figura 2.3 de
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Riquelme 2022 y Tabla 1 de Evans et al. 2015). Las intensas lineas de absorciéon de N II
A3995, O 1T AA4346-49, O 1T A4415-17, Si T1T A4553-68-75 v O 11 A\4642-49-51, sugieren
una clase de luminosidad supergigante (Walborn & Fitzpatrick 1990). En particular, el EW
de Hy (~ 1.2) indica una clase de luminosidad Ia o incluso Ia+ (ver Tabla 5 de Balona &
Crampton 1974), mientras que el EW de Hf (~ 1.0) apunta a una clase de luminosidad la
(ver Figura 4 de Didelon 1982). Adicionalmente, los cocientes Si IV A4089/He I A4026 (~ 1)
y Si IV A116/He I A4121 (~ 3) son consistentes con una clase de luminosidad Ia+ (ver
Figura 2.15 de Riquelme 2022). Igualmente, el espectro optico de esta fuente se asemeja
al de HD 169454 (B1 Ta+), HD 148688 (B1 Ia) y en menor medida a HD 109867 (B0.7
Ib) del atlas de Walborn & Fitzpatrick (1990), lo que sugiere un tipo espectral similar.
Finalmente, comparamos el espectro 6ptico con la libreria de Negueruela et al. (2024),
encontrando que x Cas (BC0.7 Ia) y HD 216411 (B0.7 Ia) son los que mejor reproducen la
clase de luminosidad de la estrella observada. En consecuencia, a la fuente 302 le asignamos
el tipo espectral B0.7 Ia.

e 303 — El espectro 6ptico de esta fuente esta dominado por lineas de absorciéon de H y
He I, lo que sugiere un tipo espectral B-temprano. La ausencia de He II \4686, ausencia de
Si IT AA4128-30, absorcion débil de Si IV A4089 y absorcion débil de Mg I A\4481, sugiere un
tipo espectral B1—B2. Particularmente, el cociente Si IV A\4089/Si IIT A4553 (~ 0.5) indica
un tipo espectral B1—B1.5 (ver Figura 2.3 de Riquelme 2022), mientras que el cociente Si
IIT A\4553 /Mg IT A4881 (> 2) indica un tipo espectral més temprano que B2 (ver Tabla 1
de Evans et al. 2015). Las intensas lineas de absorcion de N 1T A3995, O II A\4346-49, O
IT AN4415-17, Si TIT AA4553-68-75, N 1T AA4601-07-14-21-30 y O II A\4642-49-51, sugieren
una clase de luminosidad supergigante (Walborn & Fitzpatrick 1990). En concreto, el EW
de Hy (~ 1.6) indica una clase de luminosidad Ia (ver Tabla 5 de Balona & Crampton
1974), mientras que el EW de Hf (~ 1.7) es consistente con una clase de luminosidad Ia-Ib
(ver Figura 4 de Didelon 1982). Por otro lado, el espectro 6ptico de esta fuente se asemeja
al de ¢! Sco (B1.5 Ta+) y x? Ori (B2 Ia) del atlas de Walborn & Fitzpatrick (1990), lo
que sugiere un tipo espectral similar. Por tltimo, comparamos el espectro 6ptico con la
libreria de Negueruela et al. (2024), encontrando que p Leo (B1 Iab) y HD 5551 (B1.5
Iab) son los que mejor reproducen la clase de luminosidad de la estrella observada. En
consecuencia, a la fuente 303 le asignamos el tipo espectral B1.5 Iab.

e 304 — Ver detalles en la Seccion 4.1.1.

e 305 — El espectro optico de esta fuente esta dominado por lineas de absorcion de H y
He I, lo que sugiere un tipo espectral B-temprano. La ausencia de He IT A\4542, deteccion
marginal de He II 4686, absorciéon intensa de Si IV A\4089, absorcion moderada de Si
III A\4553 y absorciéon marginal de Mg I A\4481, indican un tipo espectral mas temprano
que B1. Especificamente, el cociente Si IV A\4089/Si III A4553 (~ 1.6) senala un tipo
espectral BO—B0.5 (ver Figura 2.3 de Riquelme 2022 y Tabla 1 de Evans et al. 2015). La
presencia de lineas de absorcion moderada de O II A\4346-49, O II A\4415-17 y O 11
AA4642-49-51, sugieren una clase de luminosidad supergigante (Walborn & Fitzpatrick
1990). En particular, el EW de Hy (~ 1.8) sugiere una clase de luminosidad Ia-Ib (ver
Tabla 5 de Balona & Crampton 1974), mientras que el EW de Hf (~ 1.9) indica una
clase de luminosidad Ib (ver Figura 4 de Didelon 1982). Igualmente, los cocientes Si IV
A089/He I A4026 (~ 1) y Si IV M116/He I A4121 (~ 3) son consistentes con una clase
de luminosidad Ta (ver Figura 2.11 de Riquelme 2022), aunque creemos que el valor de
Si IV M116/He I M121 esta afectado por el bajo poder resolutivo y baja S/N en esa
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zona. Ademas, el espectro 6ptico de esta fuente se asemeja al de HD 164402 (B1 Ib), €
Ori (B0 Ia) y x Ori (B0.5 Ia) del atlas de Walborn & Fitzpatrick (1990), lo que sugiere
un tipo espectral similar. Para concluir, comparamos el espectro 6ptico con la libreria de
Negueruela et al. (2024), encontrando que HD 16808 (B0.2 Ib) es el que mejor reproduce
el tipo espectral y la clase de luminosidad de la estrella observada. En consecuencia, a la
fuente 305 le asignamos el tipo espectral B0.2 Ib.

e 306 — El espectro 6ptico de esta fuente estd dominado por lineas de absorcion de H y
He I, lo que sugiere un tipo espectral B-temprano. La ausencia de He IT A\4686, ausencia de
Si I AN4128-30, absorcion débil de Si IV A089 y absorciéon débil de Mg I 4481, sugiere
un tipo espectral B0.5—B2. En particular, el cociente Si IV A\4089/Si IIT A4553 (~ 0.5)
indica un tipo espectral B0.7—B1.5 (ver Figura 2.3 de Riquelme 2022), mientras que el
cociente Si IIT A4553/Mg II A\4881 (~ 1.4) indica un tipo espectral més temprano que
B2 (ver Tabla 1 de Evans et al. 2015). La deteccion de lineas de absorcion moderadas de
O IT A4346-49, O 1I AM4415-17, Si IIT AA4553-68-75 v O IT AN4642-49-51, sugieren una
clase de luminosidad gigante o supergigante (Walborn & Fitzpatrick 1990). Justamente,
el EW de Hy (~ 2.5) indica una clase de luminosidad Ib-II (ver Tabla 5 de Balona &
Crampton 1974), mientras que el EW de Hf (~ 2.8) apunta a una clase de luminosidad II
(ver Figura 4 de Didelon 1982). Por otra parte, el espectro 6ptico de esta fuente se asemeja
al de HD 86606 (B1 Ib) y # Cen (B1 II-III) del atlas de Walborn & Fitzpatrick (1990), lo
que sugiere un tipo espectral similar. Para concluir, comparamos el espectro 6ptico con
la libreria de Negueruela et al. (2024), encontrando que HD 190919 (B0.7 II) es el que
mejor reproduce el tipo espectral y la clase de luminosidad de la estrella observada. En
consecuencia, a la fuente 306 le asignamos el tipo espectral B0.7 II.

e 306b — El espectro 6ptico de esta fuente estd dominado por intensas lineas de absorcion
de H y la presencia marginal lineas de He I en absorcion, lo que sugiere un tipo espectral
B-tardio o A-temprano. En particular, el cociente He T A\4471 /Mg II 4881 (~ 1.5) sugiere
un tipo espectral mas temprano que B7—BS8, mientras que la ausencia de C II A4267 indica
un tipo espectral méas tardio que B6—B7 (ver Tabla 6 de Liu et al. 2019). Por otro lado, el
EW de Hy (~ 8.7) indica una clase de luminosidad V (ver Tabla 5 de Balona & Crampton
1974), mientras que el EW de Hf (~ 8.8) también apunta a una clase de luminosidad V
(ver Figura 4 de Didelon 1982). Ademés, el espectro éptico de esta fuente se asemeja al de
HR 1029 (B7 V) del atlas de Gray & Corbally (2009), lo que sugiere un tipo espectral
similar. Cabe senalar, que para tener un tipo espectral similar al de la fuente 603, el
espectra de la fuente 306b presenta lineas de He I y Mg II ligeramente més ensanchadas, lo
que podria indicar una rotaciéon rapida o incluso una binaria espectroscopica no resuelta.
El efecto se estim¢ en la linea de He I A5876 (debido a su buena S/N y relativo aislamiento
de otras lineas), encontrandose un ensanchamiento de vsini ~ 100 km s~ por lo que
le asignamos el calificador ((n)) (ver Tabla 3 de Sota et al. 2011). En consecuencia, a la
fuente 306b le asignamos el tipo espectral B7 V((n)).

e 307 — El espectro 6ptico de esta fuente esta caracterizado por lineas de absorciéon de H,
He I y lineas marginales de He II, lo que sugiere un tipo espectral O-tardio o B-temprano. El
cociente log(EW[He I A\4471]/ EW[He II A\4542]) ~ 0.74 indica un tipo espectral 09.7 (ver
Figura 1 de Martins 2018). Igualmente, el cociente He I A4387/He 11 4542 (~ 2.2) sugiere
un tipo espectral 09.5—09.7, mientras que el cociente Si IIT A4553/Si IV A\4089 (~ 0.21)
sugiere un tipo espectral 08.5—09.5 (ver Figura 2 de Martins 2018). Por otra parte, los
cocientes He IT A4686/He I M\4713 (~ 1.1) y Si IV A\4089/He I \4026 (~ 1.3) indican una



186 CAPITULO B. NOTAS SOBRE EL ANALISIS

clase de luminosidad lab-II y Ia-Iab, respectivamente (ver Figura 6 de Martins 2018).
Ademas, la suma log(EW[He II \4686]) 4 log(EW[He I A\4388]) ~ —1.0 evoca una clase de
luminosidad Iab (ver Figura 7 de Martins 2018). Para finalizar, el espectro 6ptico de esta
fuente se asemeja al de HD 155249 (OC9.5 Iab), u Nor (09.7 Iab), HD 104565 (OC9.7 Ia)
y en menor medida a HD 47432 (09.7 Ib) del atlas de Walborn & Fitzpatrick (1990), lo
que sugiere un tipo espectral similar. En consecuencia, a la fuente 307 le asignamos el tipo
espectral 09.7 Iab.

e 308 — El espectro optico de esta fuente esta caracterizado por lineas de absorcion de
H, He I y débiles lineas de He II, lo que sugiere un tipo espectral O-tardio. Advertimos
que el EW de He I A\4542 es poco claro, pudiendo estar en el rango ~ 0.2 — 0.7. Esto
resulta en un cociente log(EW[He I M471]/ EW[He II A\4542]) ~ 0.2 — 0.7, y por ende
en un tipo espectral 08.5—09.5 (ver Figura 1 de Martins 2018). Asimismo, el cociente
He T A4388/He II A\4542 (~ 0.5 — 1.6) sugiere un tipo espectral O8—09.5, mientras que
la deteccion marginal de Si III A4553 favorece un tipo espectral O8—09.5 (ver Figura
2 de Martins 2018). Desafortunadamente, la poca S/N en la regién mas azul nos priva
de utilizar la lineas de He T 24026, Si IV \089 y He I \4144 con confianza, aunque la
intensidad de estas lineas sugieren un tipo espectral 08.5—09.5. Dado que la incertidumbre
del tipo espectral incluye el rango O8—09.5, la clase de luminosidad sera estimada teniendo
en cuenta ambos extremos. Si la estrella es O8—08.5, entonces el EW de He II \4686
(~ 0.8) indica una clase de luminosidad de III-V (ver Figura 5 de Martins 2018). En
cambio, si la estrella es 09—09.5, entonces el cociente A4686/He I A\4713 (~ 2.0) sugiere
una clase de luminosidad III (ver Figura 6 de Martins 2018). Paralelamente, la suma
log(EW[He IT A\686]) + log(EW[He I A\4388]) ~ —0.38 sugiere una clase de luminosidad
III-IV (ver Figura 7 de Martins 2018). Por otra parte, el espectro 6ptico de esta fuente se
asemeja al de HD 93027 (09.5 V), y HD 93028 (09 V) del atlas de Walborn & Fitzpatrick
(1990), lo que sugiere un tipo espectral similar. Finalmente, comparamos con espectros de
GOSC y encontramos que el espectro 6ptico de la fuente se asemeja a HD 202214 AaAb
(09.5 1V), HD 193443AB (09 III) y HD 96264 (09.5 III). En consecuencia, a la fuente
308 le asignamos el tipo espectral (conservativo) 09—09.5 III-IV.

e 309 — El espectro 6ptico de esta fuente esta dominado por lineas de absorciéon de H y
He I, lo que sugiere un tipo espectral B-temprano. La ausencia de He II \4686, ausencia de
Si IT AM4128-30, absorcion débil de Si IV A\4089 y absorcion débil de Mg I \4481, sugiere
un tipo espectral B0.5—B2. Cabe senalar que el espectro 6ptico presenta algunos artefactos
que podrian confundirse con lineas de absorciéon, como aquellos cercanos a las lineas de
Si IT A\4128-30 y He II A\4542. En concreto, el cociente Si IV A4089/Si IIT A\4553 (~ 0.7)
indica un tipo espectral B0.5—B1 (ver Figura 2.3 de Riquelme 2022), mientras que el
cociente Si IIT A4553/Mg II A\4881 (~ 1.2) indica un tipo espectral més temprano que
B2 (ver Tabla 1 de Evans et al. 2015). La deteccion de lineas de absorcion moderadas de
O II A\4346-49, O 1T AN4415-17, Si IIT AN4553-68-75 y O 1T AA4642-49-51, sugieren una
clase de luminosidad gigante o supergigante (Walborn & Fitzpatrick 1990). Precisamente,
el EW de Hy (~ 1.9) indica una clase de luminosidad Iab-Ib (ver Tabla 5 de Balona &
Crampton 1974), mientras que el EW de Hf (~ 2.2) apunta a una clase de luminosidad
Ib (ver Figura 4 de Didelon 1982). Ademas, el espectro 6ptico de esta fuente se asemeja
al de HD 86606 (B1 Ib) y 5 Cen (B1 II-III) del atlas de Walborn & Fitzpatrick (1990),
lo que sugiere un tipo espectral similar. Para finalizar, comparamos el espectro 6ptico
con la librerfa de Negueruela et al. (2024), encontrando que HD 193007 (B0.5 II) es el
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que mejor reproduce el tipo espectral y la clase de luminosidad de la estrella, aunque HD
13969 (B0.5 III) y HD 190919 (B0.7 II) también parecen reproducir el tipo espectral. En
consecuencia, a la fuente 309 le asignamos el tipo espectral B0.5-0.7 II.

e 462 — El espectro 6ptico de esta fuente esta caracterizado por lineas de absorcion de
H, He I y débiles lineas de He II, lo que sugiere un tipo espectral O-tardio. Desde ya,
advertimos que las lineas de absorcion de H y He parecen ensanchadas, incluso He I A5876
parece tener un doble perfil de absorcién, por lo que esta estrella podria ser una binaria
espectroscopica. Pese a ello, la clasificacion espectral estelar se realizara suponiendo una
estrella individual. El cociente log(EW[He I M\471]/ EW[He II A\4542]) ~ 0.2 indica un
tipo espectral O8—08.5 (ver Figura 1 de Martins 2018). Desafortunadamente, la baja
S/N y contaminacion con artefactos de las lineas de He I A\4144, He 1T A4200 y He I 4387,
no permiten refinar el tipo espectral con los demas cocientes. Por otro lado, el EW de He
IT M\4686 (~ 0.4) indica una clase de luminosidad II (ver Figura 5 de Martins 2018). Como
se comento anteriormente, las lineas de absorcion de H y He I parecen ensanchadas, asi
que se estimo6 dicho efecto en la linea de He I A5876 (debido a su buena S/N y relativo
aislamiento de otras lineas), encontrandose un ensanchamiento de vsini ~ 100 km s~
por lo que le asignamos el calificador ((n)) (ver Tabla 3 de Sota et al. 2011). Para cerrar,
el espectro optico de esta fuente se asemeja al de HD 175754 (O8 II((f))) del atlas de
Walborn & Fitzpatrick (1990), lo que sugiere un tipo espectral similar. En consecuencia, a
la fuente 462 le asignamos el tipo espectral O8 II((n)).

e 462b — El espectro optico de esta fuente posee un nivel de S/N moderado-bajo, pero
suficiente para notar que estd dominado por lineas de absorciéon de H y He I, lo que
sugiere un tipo espectral B-temprano. La ausencia de He II \4686, ausencia de Si II
AA4128-30, absorcion débil de Mg I A\4481 y absorciéon débil de Si III A4553, sugiere un
tipo espectral B0.7—B2. Desafortunadamente, la linea de Si IV A\4089 esta afectada por
un rayo césmico, por lo que no es posible una clasificacién precisa de esta fuente. Pese
a ello, podemos utilizar el cociente Si III A4553 /Mg II A\4881 (~ 2.0), el cual indica un
tipo espectral mas temprano que B2 (ver Tabla 1 de Evans et al. 2015). Las lineas de
absorcion débiles de O II A\4346-49 y O II A\4415-17, junto con la absorcién moderada
de Si ITI AA4553-68-75 y O IT A\4642-49-51, sugieren una clase de luminosidad gigante o
supergigante poco luminosa (Walborn & Fitzpatrick 1990). Pues bien, el EW de Hy (~ 1.4)
apunta a una clase de luminosidad Ia (ver Tabla 5 de Balona & Crampton 1974) y el EW
de HB (~ 2.1) sugiere una clase de luminosidad Ib (ver Figura 4 de Didelon 1982), pero
creemos que el valor de Hy (y en menor medida Hp) esta subestimado debido a la baja
S/N e imperfecta normalizacion, por lo que la clase de luminosidad Ib podria considerarse
un limite superior. El espectro éptico de esta fuente es muy parecido al de o Sco (B1 I1I)
y en menor medida al de 5 Cen (B1 II-III) del atlas de Walborn & Fitzpatrick (1990), lo
que sugiere un tipo espectral similar. Finalmente, comparamos el espectro 6ptico con la
libreria de Negueruela et al. (2024), encontrando que HD 193007 (B0.5 II), HD 190919
(B0.7 II) y 8 CMa (B1 II-III) se ajustan bien a la estrella observada. En consecuencia, a
la fuente 426b le asignamos el tipo espectral (conservativo) B0.5-1 II.

e 474 — El espectro 6ptico de esta fuente esta dominado por lineas de absorciéon de H y
He I, lo que sugiere un tipo espectral B-temprano. La ausencia de He IT A\4542; ausencia de
He IT 4686, ausencia de Si IT A\4128-30, absorcion moderada de Si IV 24089, absorcion
moderada de Si III A\4553 y absorcion marginal de Mg I A\4481, sugiere un tipo espectral
B0—B1.5. En concreto, el cociente Si IV A\4089/Si 111 A4553 (~ 0.8) indica un tipo espectral
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B0.5—B0.7 (ver Figura 2.3 de Riquelme 2022), mientras que el cociente Si III A4553 /Mg II
A4881 (> 5) indica un tipo espectral mas temprano que B1.5 (ver Tabla 1 de Evans et al.
2015). La deteccion de lineas de absorcion moderadas de O IT AA4346-49, O 1T A\4415-17,
Si IIT AA4553-68-75 v O II AM4642-49-51, sugieren una clase de luminosidad gigante o
supergigante (Walborn & Fitzpatrick 1990). En efecto, el EW de Hvy (~ 2.1) indica una
clase de luminosidad Ib (ver Tabla 5 de Balona & Crampton 1974), mientras que el EW
de HB (~ 2.1) también indica a una clase de luminosidad Ib (ver Figura 4 de Didelon
1982). En este punto, vale notar que las lineas de H, He I y O II, parecen ensanchadas
con respecto a los espectros de las demas estrellas supergigantes, lo que podria indicar
que la estrella rota rapidamente o que es una binaria espectroscépica no resuelta. Dicho
efecto se estimoé en la linea de He I A5876 (debido a su buena S/N y relativo aislamiento
de otras lineas), encontrandose un ensanchamiento de vsini ~ 200 km s~ por lo que
le asignamos el calificador (n) (ver Tabla 3 de Sota et al. 2011). Debido a esto, a los
espectros de la libreria de Negueruela et al. (2024) se les aplicé un ensanchamiento de
200 km s~ mediante una rutina en Python, encontrando asi que HD 6675 (B0.2 III) es el
que mejor reproduce el tipo espectral y clase de luminosidad de la estrella observada. En
consecuencia, a la fuente 474 le asignamos el tipo espectral B0.2 III(n).

e 603 — El espectro 6ptico de esta fuente estd dominado por intensas lineas de absorcion
de H y débiles lineas de He I en absorcion, lo que sugiere un tipo espectral B-tardio. En
particular, el cociente He I A\4471/Mg II 881 (~ 1.6) sugiere un tipo espectral més
temprano que B7—B8, mientras que la ausencia de C II A\4267 indica un tipo espectral
mas tardio que B6—B7 (ver Tabla 6 de Liu et al. 2019). Si bien se detecta una traza de
He I M\121, ésta se mezcla con la intensa absorcion de Hd y la medicion de su EW se
torna imposible, aunque su deteccion indica un tipo espectral B5—B7. Por otro lado, el
EW de Hy (~ 8) sugiere una clase de luminosidad aproximada de IV (ver Tabla 5 de
Balona & Crampton 1974), mientras que el EW de HS (~ 7.5) también sugiere una clase
de luminosidad III-V (ver Figura 4 de Didelon 1982). Ademaés, el espectro 6ptico de esta
fuente se asemeja al de HR 1029 (B7 V) del atlas de Gray & Corbally (2009), lo que
sugiere un tipo espectral similar. En consecuencia, a la fuente 603 le asignamos el tipo
espectral B7 IV-V.

e 604 — El espectro 6ptico de esta fuente esta dominado por lineas de absorciéon de H y
He I, lo que sugiere un tipo espectral B-temprano. La ausencia de He II A4686, ausencia de
Si IT AM4128-30, absorcion débil de Si IV A4089 y absorcion débil de Mg I \4481, sugiere
un tipo espectral B0.7—B2. Particularmente, el cociente Si IV A\4089/Si III A4553 (~ 0.7)
indica un tipo espectral B0.5—B1 (ver Figura 2.3 de Riquelme 2022), mientras que el
cociente Si IIT A4553/Mg II \4881 (~ 3) indica un tipo espectral méas temprano que B1.5
(ver Tabla 1 de Evans et al. 2015). La deteccion de lineas de absorcion moderada de O 11
AAN4346-49, O 11 AN4415-17, Si TIT AN4553-68-75 v O 1T AA4642-49-51, sugieren una clase de
luminosidad gigante o supergigante. Concretamente, el EW de Hvy (~ 2.8) indica una clase
de luminosidad aproximada de II (ver Tabla 5 de Balona & Crampton 1974), mientras
que el EW de Hf (~ 2.8) también es consistente con una clase de luminosidad II-III (ver
Figura 4 de Didelon 1982). Por otro lado, el espectro éptico de esta fuente se asemeja al
de e CMa (B1.5 1I), # Cen (B1 II-III) y o Sco (B1 III) del atlas de Walborn & Fitzpatrick
(1990), lo que sugiere un tipo espectral similar. Por ultimo, comparamos el espectro 6ptico
con la libreria de Negueruela et al. (2024), encontrando que  CMa (B1 II-III) es el que
mejor reproduce el tipo espectral y la clase de luminosidad de la estrella, mientras que 12
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Lac (B1.5 III) reproduce solamente la clase de luminosidad. En consecuencia, a la fuente
604 le asignamos el tipo espectral B1 III.

e 605 — El espectro optico de esta fuente esta caracterizado por lineas de absorcion de
H, He I y débiles lineas de He II, lo que evoca un tipo espectral O-tardio. El cociente
log(EW[He I M471]/ EW[He II A4542]) ~ 0.6 indica un tipo espectral 09.5—09.7 (ver
Figura 1 de Martins 2018). Adicionalmente, el cociente He I A\4144/He IT A\4200 (~ 1.2)
sugiere un tipo espectral 09.2—09.5, mientras que el cociente He 1 \4387/He 11 4542
(~ 1.6) apunta a un tipo espectral 09.5, y el cociente Si III A\4553/Si IV A\4089 (~ 0.23)
sugiere un tipo espectral O9 (ver Figura 2 de Martins 2018). Por otro lado, los cocientes
He IT A\4686/He I A\4713 (~ 2.4) y Si IV A\089/He I M\026 (~ 0.7) indican una clase de
luminosidad IV y II-111, respectivamente (ver Figura 6 de Martins 2018). Asimismo, la suma
log(EW[He IT A\4686]) + log(EW[He I A\4388]) ~ —0.7 indica una clase de luminosidad
III-IV (ver Figura 7 de Martins 2018). En este punto, creemos que las discrepancias de
tipo espectral y clase de luminosidad obtenidas al utilizar Si IV A\4089, se atribuye al bajo
poder resolutivo. Por ultimo, el espectro 6ptico de esta fuente se asemeja al de HD 93027
(09.5 V) y en menor medida al de ¢ Ori del atlas de Walborn & Fitzpatrick (1990), lo que
sugiere un tipo espectral similar. En consecuencia, a la fuente 605 le asignamos el tipo
espectral 09.5 IV.

e 606 — El espectro 6ptico de esta fuente esta dominado por lineas de absorcion de H y
He I, lo que sugiere un tipo espectral B-temprano. La ausencia de He IT A\4542, deteccion
marginal de He IT A\4686, absorcion intensa de Si IV A4089, absorciéon moderada de Si III
A4553 y absorcion marginal de Mg I A4481, indican un tipo espectral més temprano que
B1. Particularmente, el cociente Si IV 24089 /Si IIT A4553 (2 2) apunta a un tipo espectral
09.7—B0.2 (ver Figura 2.3 de Riquelme 2022 y Tabla 1 de Evans et al. 2015). La presencia
de lineas de absorciéon moderada de O IT AA\4346-49, O II A\4415-17 y O IT A\4642-49-51,
sugieren una clase de luminosidad gigante o supergigante (Walborn & Fitzpatrick 1990).
En particular, el EW de Hy (~ 2.7) sugiere una clase de luminosidad II-III (ver Tabla 5
de Balona & Crampton 1974), mientras que el EW de Hf (~ 2.9) apunta a una clase de
luminosidad II (ver Figura 4 de Didelon 1982). Igualmente, los cocientes Si IV A4089/He I
A026 (~ 1) y Si IV A\116/He I M4121 (~ 1 — 2) sugieren una clase de luminosidad Ia-Iab
(ver Figuras 2.9 y 2.10 de Riquelme 2022). Ademas, el espectro 6ptico de esta fuente se
asemeja al de HD 48434 (B0 III), HD 108639 (B0.2 III) y en menor medida a ¢! Ori
(B0.2 1IV) del atlas de Walborn & Fitzpatrick (1990), lo que sugiere un tipo espectral
similar. Al final, comparamos el espectro 6ptico con la libreria de Negueruela et al. (2024),
encontrando que HD 6675 (B0.2 III) y ¢* Ori (B2 IV) son los que mejor representan el
tipo espectral y la clase de luminosidad de la estrella. En consecuencia, a la fuente 606 le
asignamos el tipo espectral B0.2 III-IV.

e SC3 — El espectro 6ptico de esta fuente estd dominado por lineas de absorcion de H y
He I, lo que sugiere un tipo espectral B-temprano. La ausencia de He IT A\4686, ausencia de
Si IV A089, absorcion débil de Si IT AA4128-30 y absorciéon débil de Mg I A\4481, sugiere
un tipo espectral mas tardio que B2. Efectivamente, el cociente Si III A\4553 /Mg 1T \4881
(~ 1.1) indica un tipo espectral B2.5 (ver Tabla 1 de Evans et al. 2015). La deteccion
de N IT A3995, C II A4267, O IT A\4346-49, O IT AX4415-17, N II AN4601-07-14-21-30 y
O IT A\4642-49-51 y O II AN4642-49-51 en absorcion, sugieren una clase de luminosidad
supergigante (Walborn & Fitzpatrick 1990). Especificamente, el EW de Hvy (~ 2.3) indica
una clase de luminosidad Ib (ver Tabla 5 de Balona & Crampton 1974), mientras que el
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EW de HB (~ 2.6) sugiere una clase de luminosidad Ib-II (ver Figura 4 de Didelon 1982).
Por otra parte, el espectro de esta fuente se asemeja al de « CMa (B3 Ib) y en menor
medida al de HD 92964 (B2.5 Ia) del atlas de Walborn & Fitzpatrick (1990), lo que sugiere
un tipo espectral similar. Por dltimo, comparamos el espectro 6ptico con la libreria de
Negueruela et al. (2024), encontrando que HD 31327 (B2 II) es el que mejor representa el
tipo espectral y la clase de luminosidad de la estrella. En consecuencia, a la fuente SC3 le
asignamos el tipo espectral B2 II.

e WR 67-3 — El espectro 6ptico de esta fuente estd dominado por lineas He I y He II en
emision, las cuales son indicativas de fuertes vientos estelares. En particular, las lineas de
H y N en emisiéon sugieren un tipo espectral WNh, que usualmente corresponden a estrellas
de tipo Wolf-Rayet clasicas en una fase relativamente temprana de su evolucion (Martins
2023). El cociente N IV A4058 /N IIT A\4634-40 (~ 0), N V A\4604/N III A\4634-40 (~ 0)
y He II M686/N III AA4634-40 (~ 1), indican el tipo espectral WN9 (Gray & Corbally
2009, Crowther & Walborn 2011). El espectro optico de esta fuente se asemeja al de la
estrella WR 105 (ver Fig. 8 de Crowther & Walborn 2011), lo que sugiere un tipo espectral
similar. De esta forma, a la fuente WR 67-3 le asignamos el tipo espectral WN9h.



D He I4+1I N IV Si IV He I He I1 He I He I He II Si 111 NV NV N III N III He II He I He II He I
24026 24058 24089 4144 4200 4387 A4471 A4542 A4551 A4604 24620 24634 4640 4686 4713 A5411 A5876

Sapaki 0.13 —0.59 —0.37 0.32 0.61 0.36 0.32 —0.20 —0.45 —-1.70 0.84 0.11
P +0.03 +0.06 +0.12 +0.04 +0.06 +0.03 +0.03 +0.02 +0.05 +0.08 +0.07 +0.04

304 0.44 —0.33 —0.25 0.44 0.10 0.75 0.30 0.17 —0.66 —-1.13 —5.71 0.59 0.24
+0.05 +0.02 +0.07 +0.02 +0.05 +0.07 +0.05 +0.05 +0.13 +0.19 +0.38 +0.04 +0.06

307 0.53 0.80 0.21 0.35 0.88 0.16 0.17 0.32 0.28 0.24 0.29 1.22
+0.06 +0.09 +0.05 +0.04 +0.10 +0.02 +0.03 +0.04 +0.03 +0.01 +0.03 +0.10

308 0.65 0.29 0.51 1.04 0.57 0.81 0.40 0.49 1.18
+0.10 +0.04 +0.15 +0.11 +0.10 +0.09 +0.07 +0.07 +0.10

162 0.50 0.73 0.46 0.40 0.11 0.82 0.91
+0.06 +0.07 +0.02 +0.05 +0.02 +0.05 +0.15

605 0.85 0.62 0.30 0.26 0.38 0.83 0.21 0.14 0.20 0.48 0.20 0.47 1.04
+0.09 +0.11 +0.05 +0.04 +0.04 +0.05 +0.03 +0.01 +0.04 +0.06 +0.01 +0.05 +0.11

Tabla B1.1: Mediciones de EW para las estrellas de tipo O con espectroscopia 6ptica en el Complejo RCW 91.
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D NII He I Si IV Si IV He I He I Hy O1II He I He I Mg II Si 11T C III He II He I HB He I
A3995 24026 A4089 4116 4121 4144 4340 A4348 4387 4471 4481 A4551 A4650 4686 4713 4861 A5876

301 0.24 0.60 0.29 0.42 1.50 0.37 0.46 0.79 0.43 0.31 0.29 0.40 1.52 0.92
+0.03 +0.05 +0.07 +0.06 +0.11 +0.02 +0.06 +0.05 +0.07 +0.02 +0.05 +0.03 +0.09 +0.05

302 0.27 0.58 0.62 0.68 0.20 0.24 1.15 0.87 0.45 0.84 0.22 0.51 1.29 0.09 0.29 0.95 0.77
+0.04 +0.04 +0.07  £0.08 +0.08 +0.01 +0.10 +0.10 +0.03 +0.06 +0.05 +0.06 +0.07 +0.03 +0.01 +0.09 +0.08

303 0.32 0.68 0.25 0.35 0.38 1.57 0.84 0.45 0.91 0.26 0.55 0.87 0.02 0.38 1.71 0.92
+0.02 +0.09 +0.11 +0.06 +0.05 +0.10 +0.04 +0.05 +0.08 +0.06 +0.06 +0.02 +0.02 +0.01 +0.16 +0.09

305 0.63 0.75 0.67 0.22 0.27 1.75 0.65 0.40 1.13 0.23 0.46 1.60 0.24 0.40 1.91 1.22
+0.04 +0.04 +0.09 +0.05 +0.07 +0.15 +0.06 +0.07 +0.10 +0.07 +0.02 +0.07  +0.06 +0.01 +0.37 +0.08

306 0.71 0.14 0.37 0.45 2.52 0.68 0.56 1.08 0.22 0.30 1.03 0.26 2.76 0.84
+0.04 +0.04 +0.06 +0.05 +0.17 +0.07 +0.05 +0.08 +0.04 +0.04 +0.08 +0.03 +0.26 +0.08

306b 0.15 0.19 8.71 0.26 0.34 0.26 8.79 0.13
+0.02 +0.06 +0.62 +0.04 +0.02 +0.04 +0.66 +0.05

309 0.29 1.00 0.24 0.91 0.79 0.35 1.89 0.71 0.52 1.34 0.29 0.36 0.98 0.06 0.22 2.19 0.94
+0.06 +0.07 +0.12 +0.05 +0.02 +0.03 +0.36 +0.05 +0.04 +0.06 +0.03 +0.02 +0.07  £0.02 +0.04 +0.25 +0.05

162 0.77 0.48 1.35 0.65 0.71 0.14 0.28 2.11 0.64
+0.10 +0.06 +0.13 +0.09 +0.04 +0.05 +0.01 +0.37 +0.04

474 0.73 0.72 0.90 0.28 2.11 0.81 0.46 0.97 0.14 0.90 1.56 0.19 2.11 1.03
+0.07 +0.21 +0.11 +0.16 +0.12 +0.06 +0.06 +0.08 +0.02 +0.09 +0.08 +0.03 +0.29 +0.14

603 0.35 0.14 8.04 0.31 0.55 0.32 0.11 7.57 0.25
+0.06 +0.02 +0.82 +0.05 +0.04 +0.04 +0.01 +0.77 +0.03

604 0.60 0.35 0.44 0.50 2.77 0.67 0.57 1.51 0.18 0.54 0.88 0.09 0.29 2.82 0.73
+0.05 +0.10 +0.09 +0.07 +0.17 +0.05 +0.04 +0.11 +0.07 +0.02 +0.08 +0.03 +0.04 +0.26 +0.25

606 0.83 0.80 0.87 0.58 2.65 0.93 0.51 1.24 0.27 0.86
+0.10 +0.18 +0.12 +0.07 +0.20 +0.09 +0.03 +0.11 +0.09 +0.08

Tabla B1.2: Mediciones de EW para las estrellas de tipo B con espectroscopia 6ptica en el Complejo RCW 91.
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B1.2. Espectroscopia infrarroja

Para las estrellas de tipo O, la clasificaciéon recae casi completamente en la comparacion
de los espectros con espectros de referencia. En la banda Kg, la linea de absorcion He
IT A\21885 desaparece en estrellas mas tardias que O9, mientras que la absorcién He I
AA21120-32 desaparece en estrellas més tempranas que O4 (Hanson et al. 2005). Ademés,
las lineas de emision C IV AA20700-796-836 y N III A\21160 indican un tipo espectral entre
O4 y O7, y la linea de hidréogeno Bry aparece en emision en estrellas supergigantes de
este rango (Gray & Corbally 2009). En la banda H, el EW de He II A16918 es un buen
indicativo del tipo espectral (Roman-Lopes et al. 2018), asi como la linea de He I A17002
que aparece en tipos O tardios. Ademas, el EW de las lineas de hidrégeno Brll y Brl3,
permiten separar las clases de luminosidad I-II-II de las clases IV-V (Roman-Lopes et al.
2018), aunque la emision nebular en el Complejo RCW 91 limita el uso del EW en las
lineas de Brackett. En la banda J no hay criterios definidos para la clasificacién, aunque
el comportamiento de algunas lineas de He IT y He I siguen la misma tendencia de las
otras bandas, como por ejemplo He IT A\11626, He IT A11673, He I A11969, He I A\12784
o He T AXN12971-12988. Aun asi, si la estrella es temprana (<O4), la linea de hidrogeno
Pas puede ser utilizada para discriminar entre estrellas de tipo OIf* y estrellas OIf* /WN
(Roman-Lopes et al. 2016). En la banda Y, el EW de He II A\10419 puede ser utilizado
en razon con He I A17002 para estimar el tipo espectral en estrellas O enanas (Giudici
Michilini et al. 2023), aunque también es posible ver que la linea de He II A10123 es mas
intensa en estrellas mas tempranas, mientras que He I A\10314 y He I A10915 son mas
intensas en estrellas més tardias. En este caso, al espectro observado se le asigna el tipo
espectral de la estrella de referencia que méas se asemeja.

Para las estrellas de tipo B, la clasificacién también recae casi por completo en la
comparaciéon de los espectros con espectros de referencia. En la banda Kg, la linea de He
I AA21125-21137 alcanza un méximo de intensidad en estrellas B1—-B2 y desaparece en
estrellas méas tardias que B3. La clase de luminosidad se puede observar en las lineas de Bry
y He I A\21600-21610, pues ambas lineas estan mezcladas en estrellas enanas y en estrellas
supergigantes aparecen con perfiles distinguibles (Hanson et al. 2005). En la banda H, el
EW de las lineas Br1l y Brl3 son un buen indicador del tipo espectral (Ramirez-Preciado
et al. 2020), pero la emision nebular en el Complejo RCW 91 inhabilita la opcion de usar
el EW de estas lineas. En esta banda, la intensidad de He I A17002 es méxima en estrellas
B0—B1 y desaparece completamente en estrellas B4 o méas tardias. En las bandas J e Y
no existen estudios sisteméticos de la clasificacion, aunque el comportamiento de las lineas
de He I es similar a lo observado en otras bandas, en particular las lineas de He I A10314,
He I A10915, He T A11969, He I A12784 y He I AA12971-12988. En estos casos, al espectro

observado se le asigna el tipo espectral de la estrella de referencia que més se asemeja.

Para las estrellas méas tardias (AO—M?5), la clasificacion también recae en la comparacion
con espectros de referencia. En las estrellas de tipo A, dominan las lineas de hidrégeno de la
serie de Paschen/Brackett, cuya intensidad alcanza un méximo en torno a los tipos AO—A2,
Ademas, el complejo de lineas de C I A10686-734 crece en intensidad para tipos mas tardios
que Al, y sus cocientes con Pay son un indicador de la clase de luminosidad (Gray &
Corbally 2009). En la estrellas de tipo F, el espectro sigue el mismo comportamiento
que en el optico: las lineas de Paschen/Brackett disminuyen en intensidad y aparecen
lineas metalicas que aumentan en intensidad hacia tipos F-tardios, como por ejemplo
Si I AA10827-69, Mg I A11828, Al AA13123-150, Si A15892, Mg I A17109, Mg I A21060,



194 CAPITULO B. NOTAS SOBRE EL ANALISIS

Al AX21098-169, o Na I A22056. Nuevamente, el cociente entre lineas metalicas y lineas
de Paschen/Brackett cercanas, es un indicador de la luminosidad de la estrella (Gray &
Corbally 2009). En las estrellas de tipo GK, las lineas de hidrogeno contintian disminuyendo
en intensidad hasta que es muy débil en comparacion con lineas metalicas cercanas, como
Mn I A12903 con Pag, en estrellas ~ K2 I-III o ~ K5 V. Otro indicador fundamental de la
temperatura efectiva, son las bandas absorcion de 2CO y 3CO en el rango 2.29 — 2.42 pm,
pues hacen aparicion en estrellas ~ GO I o ~ KO V, y su intensidad crece para tipos mas
tardios. Si se restringe el tipo espectral con otros indicadores, entonces las bandas de 12CO
y 13CO se convierten en un gran indicador de la clase de luminosidad de la estrella (Gray
& Corbally 2009). En las estrellas de tipo M, las bandas de *CO y ¥CO se mantienen
con intensidades similares a las de estrellas K-tardias, aunque algunas lineas metalicas
comienzan a desaparecer el espectro, como por ejemplo, Si I AN10827-69, Si I A\12032, o
Mg I \21060, que desaparecen en estrellas ~ M1 V. Nuevamente, las bandas de 2CO y
13CO son un buen indicador de la luminosidad, si es que se conoce el tipo espectral de
antemano (Gray & Corbally 2009).

En las Figuras 3.1.2, 4.1.3, C.4, C.5, C.6, C.7, C.8, C.9, C.10, C.11, C.12, C.13, C.14, C.15,
C.16, C.17, C.18 y C.19, se presentan los espectros en el infrarrojo cercano de las fuentes
clasificadas en el Complejo RCW 91. A continuacion, se detalla la clasificacion espectral
para las fuentes de tipo espectral O, B, Be, A, y también YSOs. Para las fuentes de tipo
espectral més tardio (G, K, M y L), el proceso de clasificacion es similar pero no se detalla
para cada fuente.

e S1 — En la banda K no se observa la linea de He I A21125 en absorcion, y la linea
de Brvy es muy similar morfologicamente a la linea de HD 36166, lo cual sugiere un tipo
espectral B2—B3. En la banda H se observa una absorcién marginal de He I A17002 de
similar intensidad a la de HR 5191, aunque de las lineas de Brackett no se puede concluir
mucho. En las bandas J e Y, existe una absorciéon marginal de He I \10314 y He I A11969,
con una intensidad similar a la observada en HR 5191, lo que sugiere un tipo espectral B3.
Ademas, las lineas de Brv, Pafg y Pa~y, presentas alas muy anchas y similares a las de las
estrellas de referencia, lo que sugiere una clase de luminosidad V. En general, el espectro
de HR 5191 concuerda muy bien con el espectro de la fuente S1, por lo que le asignamos
el tipo espectral B3 V.

e S10 — El espectro de la banda Kg esta claramente dominado por la absorciéon de Bry y
no muestra trazas de He I A\21125, lo que sugiere un tipo espectral B3 o més tardio. En la
banda H las alas de las lineas de Brackett son similares a las de HR 6588 y mas delgadas
que las de HR 9151, lo que sugiere una clase de luminosidad diferente de V, posiblemente
IV. En las bandas J e Y, Paf y Pay también presentan alas similares a las observadas en
HR 6588 (a pesar de la imperfecta normalizacion). Debido a su similitud con HR 6588 en
casi todo el rango espectral, a la fuente S10 le asignamos el tipo espectral B3 IV.

e S15 — En la banda Kg se observa He II A\21885 en absorcion moderada, asi como
emision de N IIT A21175 y C IV 220796, lo cual sugiere un tipo espectral mas temprano
que O7—08. En la banda H se observa que He I A17002 es mas intensa que He IT A\16918,
lo que sugiere un tipo espectral mas tardio que O5—06. En las bandas J e H, se pueden
observar lineas de He Il y He I en absorciéon moderada, lo que refuerza la suposicion de un
tipo espectral O-medio. Ademas, las lineas de Pag, Pay y Pad presentan perfiles anchos,
consistentes con una clase de luminosidad V. Para comparar S15 directamente con HD
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5689 y HD 217086 (ambos rotadores rapidos), se afiadié una rotacion de 300 km s™! al
espectro de S15, lo que revela perfiles muy similares en las lineas de absorcién de He II
y He I, asi como en la emisién de N III en la banda Kg. Por ende, a la fuente S15 le
asignamos el tipo espectral O7 V.

e S26 — En la banda K podemos observar trazas de He I A21125 y absorcion de Bry,
ambas de intensidad similar a la de CPD-41 7734, lo que sugiere un tipo espectral BO. En
la banda H se observa He I A17002 en absorciéon moderada y similar a la de CPD-41 7734,
pero debido a la imperfecta correccion telturica no se puede concluir nada de las lineas
de Brackett. En las bandas J e Y, se observa He I A10314 y He I A11969 en absorcién
moderada-débil, se observa las lineas de Paf y Pay en absorciéon débil, y la no se observa
He II en absorcion, lo que refuerza un tipo espectral BO. Ademés, las alas de las lineas
de Brackett y Paschen sugieren una clase de luminosidad V. El espectro es un calco del
espectro de CPD-41 7734, por lo que a la fuente S26 le asignamos el tipo espectral BO V.

e S27a — En todas las bandas espectrales observamos lineas de Brackett y Paschen en
absorcion intensa, asi como la ausencia de lineas de He I, lo que sugiere un tipo espectral
B-tardio o A-temprano. En general, las lineas de hidrégeno son muy parecidas a las de HR
7001, pero en la banda Y se observan lineas de C I en ~ 10700 A con una intensidad similar
a HR 4033, lo que sugiere un tipo espectral AO—A2. De esta forma, teniendo en cuenta
la moderada S/N espectro, a la fuente S27a le asignamos el tipo espectral (conservativo)

B8—A2 V.

e S27b — En todas las bandas espectrales observamos lineas de Brackett y Paschen en
absorcion intensa, y la ausencia de lineas de He I, sugiriendo un tipo espectral B-tardio o
A-temprano. Esta fuente tiene un espectro muy similar y de mejor S/N que el de la fuente
S27a, lo que sugiere un tipo espectral idéntico. Considerando la incertidumbre en el tipo
espectral de S27a, a la fuente S27b también le asignamos el tipo espectral BE—A2 V.

e S30b — De entrada, el espectro de esta fuente tiene una baja S/N en todas las bandas,
lo que dificulta la clasificacion espectral. A pesar de ello, en todas las bandas espectrales
se observan lineas de Brackett y Paschen en absorcion, lo que sugiere un tipo espectral
B-tardio o A-temprano. Incluso con esta S/N se deberfa detectar C I en ~ 10700 A (como
en el espectro de HR 4534), por lo que su ausencia sugiere un tipo espectral mas temprano
que A2. Aun asi, no podemos descartar que con mejor senal si se observen dichas lineas.
Debido a las limitaciones del espectro, a la fuente S30b le asignamos el tipo espectral
(conservativo) B7T—A3 V.

e S34 — En la banda Kg He I A21125 tiene una intensidad similar a la de CPD-41 7712,
aunque Bry es ligeramente mas débil, lo que sugiere un tipo espectral B1 o mas temprano.
En la banda H la intensidad de He I A17002 es més débil que la de CPD-41 7712, lo que
sugiere un tipo espectral ya sea o més temprano o mas tardio que B1l. En las bandas J e
Y, la intensidad de He I A10314 y He I A11969 también es similar a la de CPD-41 7712,
ademés de que las lineas de Paf, Pay y Pad sugieren una clase de luminosidad V. En
consecuencia, a la fuente S34 le asignamos el tipo espectral B1 V.

e S46 — En la banda K la intensidad de He I A21125 esta entre la de CPD-41 7734 y
CPD-41 7712, aunque Brvy es méas similar a CPD-41 7734, lo que sugiere un tipo espectral
B0—B1. En la banda H la intensidad de He I A17002 es méas fuerte que CPD-41 7734 y
més débil que CPD-41 7712, lo que sugiere un tipo espectral intermedio. En las bandas
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J e Y, la intensidad de He I \10314 y He I A11969 nuevamente esté entre CPD-41 7734
y CPD-41 7712, aunque las lineas de Paf, Pay y Pad son mas similares a CPD-41 7734.
Ademés, las lineas de hidrogeno sugieren una clase de luminosidad V, incluso siendo
anormalmente anchas lo que podria deberse a una rapida rotaciéon. En cualquier caso,
debido a las caracteristicas intermedias entre CPD-41 7734 y CPD-41 7712, a la fuente
546 le asignamos el tipo espectral B0.5 V.

e S50 — En la banda Kg se observa la linea de He I A21125 y Bry en absorcién débil,
lo que sugiere un tipo espectral BO—B1. En la banda H la intensidad de He I A17002 es
muy parecida (aunque un poco méas ancha) que la observada en CPD-41 7712, pero de
las lineas de Brackett no se puede concluir nada lamentablemente. En las bandas J e Y,
las lineas de He I A10314 y He I A11969 son similares a las de CPD-41 7712, asi como los
perfiles de Paj, Pay y Pad, lo que sugiere un tipo espectral B1. Debido a la gran similitud
con el espectro de CPD-41 7712 en todo el rango espectral, a la fuente S50 le asignamos el
tipo espectral B1 V.

e S52 — En todas las bandas espectrales observamos lineas de Brackett y Paschen en
absorcion intensa, ademas de la ausencia de lineas de He I, lo que sugiere un tipo espectral
B-tardio o A-temprano. Las lineas de Bry y Paf son mas intensas que en HD 135419 y
ligeramente menos intensas que en HR 4534, lo que sugiere un tipo espectral en el rango
A0—A3. No obstante, en la banda Y se observan lineas de C I en ~ 10700 A en absorcién
marginal, lo que sugiere un tipo en el rango AO—A2. De esta forma, a la fuente S52 le
asignamos el tipo espectral (intermedio) A1 V.

e S100 — En la banda Kg aparece He II A21885 en absorcién moderada, asi como N
IIT A21175 y C IV A20796 en emision, pero no se observa He I A\21125 en absorcién, lo
que sugiere un tipo espectral més temprano que O5—06. En la banda H He I A17002 es
tiene una intensidad similar a He II A16918, lo que sugiere un tipo espectral ~O5. En las
bandas J e Y, se observan lineas de He II en intensidad moderada y He I en absorcion
débil, ademas de que las lineas de Pay y Pad tienen alas anchas que sugieren una clase de
luminosidad V. En general, el espectro tiene lineas de He II (y algunas de He I) similares a
las de RFS6, y lineas de hidrogeno similares a las de RFS9, lo que sugiere un tipo espectral
04.5—05. Dada la similitud con RFS6, a la fuente S100 le asignamos el tipo espectral O5
V.

e S101 — En la banda Kg se observa la linea de He I A\21125 y Bry en absorcioén, lo
que sugiere un tipo espectral BO—B2. En la banda H observamos He I A17002 con una
intensidad similar a la linea observada en CPD-41 7712, pero no podemos concluir nada
de las lineas de Brackett. En las bandas J e Y, las lineas de He I A\10314 y He I A11969
también son similares a las de CPD-41 7712, asi como los perfiles de las lineas de Paschen.
Cabe senalar que la linea de He I A10830 es posiblemente una mala sustraccion de la
emision nebular (dada su posicion en la burbuja de RCW 91), puesto que se puede observar
la linea de He I A20581 con un perfil similar pero en emisiéon. Debido a su similitud con el
espectro de CPD-41 7712 en todo el rango espectral, a la fuente S101 le asignamos el tipo
espectral B1 V.

e S102 — En todas las bandas espectrales observamos lineas de Brackett y Paschen en
absorcion intensa, asi como la ausencia de lineas de He I (la aparente linea de He T A17001
en realidad es un artefacto), lo que sugiere un tipo espectral B-tardio o A-temprano. En
general, las lineas de hidrégeno son muy parecidas a las de HD 135419, pero en la banda
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Y se observan lineas de C I en ~ 10700 A con una intensidad mayor a HD 135419 y menor
a HR 4534, lo que sugiere un tipo espectral A1—A2. Curiosamente, en la banda Kg se
observan lineas de Hy en emision, lo que sugiere que la fuente podria estar asociada con la
region HIT de RCW 91B. En cualquier caso, a la fuente S102 le asignamos el tipo espectral
(conservativo) de A1—-A2 V.

e S103 — En todas las bandas espectrales observamos lineas de Brackett y Paschen en
absorcion intensa, asf como lineas de C I en ~ 10700 A en absorcion moderada en la banda
Y, lo que sugiere un tipo espectral més tardio que A2. En general, las lineas de hidrogeno y
las lineas metélicas (principalmente C) son muy similares a las observadas en los espectros
de HR 4357 y HR 4534. Curiosamente, en la banda Kg se observan posibles lineas de Hs
en absorciéon débil, que podrian ser un residuo de una ineficiente sustraccion de lineas de
cielo, o también lineas de emision intrinsecas a la fuente que fueron mal sustraidas. En
cualquier caso, a la fuente S103 le asignamos el tipo espectral (conservativo) de A3—A4 V.

e S104 — De entrada, este espectro tiene una baja S/N en las bandas Kg y H, aunque
es méas modesta en las bandas J e Y. Incluso con la baja senal, se pueden detectar las
lineas de Brackett y la linea de He I A17002, lo que sugiere un tipo espectral B-temprano.
La morfologia de las lineas de Paschen se asemejan a las de la fuente S46, pero las lineas
de He T A10314 y He I A11969 también se ajustan a las de CPD-41 7712 y la fuente S26.
Ademas, las alas de las lineas de Pay y Pad sugieren una clase de luminosidad V. Teniendo
en cuenta la incertidumbre por la baja senal, a la fuente S104 le asignamos el tipo espectral
(conservativo) B0-1 V.

e S105 — En la banda Kg se observa un artefacto en la linea de Bry que dificulta la
clasificaciéon, aunque la deteccion de He I A21125 e indeteccion de He 1T A\21885 sugieren
un tipo espectral B-temprano. En la banda H se observa el mismo comportamiento, la
deteccion de He I A17002 e indeteccion de He IT A16918 que favorecen un tipo B-temprano.
En las bandas J e Y, se observa He I A\10314 y He I A11969 con intensidad similar a
CPD-41 7734 y CPD-41 7712, pero la morfologia de las lineas de Paschen se acopla mejor
a las observadas en CPD-41 7734 y V* V1032 Sco, sugiriendo un tipo B0-B2 y clase de
luminosidad V. Sin embargo, las lineas He I A\21125 y He I A17002 se acoplan mejor a
CPD-41 7734, lo que favorece un tipo espectral similar. Debido a esto, a la fuente S105 le
asignamos el tipo espectral BO V.

e S107 — De entrada, el espectro tiene una muy baja S/N en las bandas Kg y H,
aunque por fortuna es mas alta en las bandas J e Y. Aun asi, se pueden reconocer las
lineas de Brackett y la linea de He I A\21125 (asi como trazas de He I A17002 debido a
una posible contaminacion nebular), lo que sugiere un tipo espectral B-temprano. Por
otro lado, las lineas de He I A\10314 y He I A11969 son de baja intensidad, similares a las
observadas en V* V1032 Sco, lo que favorece un tipo espectral B2. Las lineas de Paschen
parecen mas intensas en comparacion con los demés espectros, lo que puede deberse a una
ineficiente correccion telirica en los espectros de referencia, pero las alas relativamente
anchas sugieren una clase de luminosidad V. Pese a los artefactos observados en las lineas
de hidrogeno, basdndonos meramente en las lineas de He I, a la fuente S107 le asignamos
el tipo espectral B2 V.

e S108 — En la banda Kg se observa la linea de He I A\21125 y Brvy en absorcion, lo
que sugiere un tipo espectral BO—B2. En la banda H observamos He I A\17002 con una
intensidad similar a la linea observada en CPD-41 7712, pero no podemos concluir nada
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de las lineas de Brackett. En las bandas J e Y, las lineas de He I A10314 y He I A11969
son similares a las de CPD-41 7712, asi como la morfologia de las lineas de Paschen. De
hecho, en general (salvo por las lineas de Brackett) el espectro es un calco del espectro de
CPD-41 7712, lo que favorece un tipo espectral idéntico. Es por ello que a la fuente S108
le asignamos el tipo espectral B1 V.

e S109 — En la banda Kg se observa la linea de He I A\21125 y Bry en absorcion, lo
que sugiere un tipo espectral B-temprano. En la banda H observamos He I A17002 con
una intensidad similar a la linea observada en CPD-41 7712, pero no podemos concluir
nada de las lineas de Brackett. En las bandas J e Y, las lineas de He I A10314 y He I
A11969 también son similares a las de CPD-41 7712, favoreciendo un tipo B1. Pero, los
perfiles de las lineas de Pary y Pad son més angostos que las observadas en estrellas BO—B2
V, lo que sugiere una clase de luminosidad III o incluso I. Estas clases de luminosidad
también permiten explicar la intensidad relativa observada entre He I \12784 y Pa/3. Dado
que no podemos distinguir gigantes de supergigantes con estos datos, a la fuente S109 le
asignamos el tipo espectral (conservativo) B1 I-III.

e S110 — En la banda Kg se observa la linea de He I A21125 en absorcion, lo que sugiere
un tipo espectral B-temprano (a pesar del artefacto en el ala derecha de Brv). En la banda
H observamos He I A\17002 con una intensidad similar a la linea observada en CPD-41
7712, pero no podemos concluir nada de las lineas de Brackett. En las bandas J e Y, las
lineas de He I A10314 y He I A11969 también son similares a las de CPD-41 7712, lo que
favorece el tipo espectral B1. Sin embargo, igual que con la fuente S109, los perfiles de las
lineas de Pay y Pad son mas angostos que las observadas en estrellas B0—B2 V| asi como
también la intensidad relativa observada entre He I A\12784 y Pa/3 sugiere una clase de
luminosidad gigante/supergigante. Es por ello, que a la fuente S110 le asignamos el tipo
espectral (conservativo) B1 I-I11.

e S111 — En la banda Kg se observa la linea de He I A\21125 y Bry en absorcion, lo
que sugiere un tipo espectral BO—B2. En la banda H observamos He I A17002 con una
intensidad similar a la linea observada en CPD-41 7712 y menos intensa que la fuente S46,
pero no podemos concluir nada de las lineas de Brackett. En las bandas J e Y, las lineas
de He I A10314 y He I A11969 también son similares a las de CPD-41 7712 y la fuente S46,
lo que sugiere un tipo en el rango B0.5—B1. Aunque, la intensidad y morfologia de las
lineas de Paschen son similares a las observadas en la fuente S50, lo que sugiere un tipo
espectral Bl y clase de luminosidad V. Notoriamente, las lineas de He I A\10314 y He I
A17002 son visiblemente més anchas que las observadas en otras fuentes de tipo espectral
similar, lo que nos lleva a asignar el calificador (n) para dar cuenta de este detalle. A fin
de cuentas, a la fuente S111 le asignamos el tipo espectral B1 V(n).

e S112 — De entrada, el espectro de esta fuente tiene una muy baja S/N en las bandas
Kgs v H que dificulta la clasificacion espectral, pero por fortuna en las bandas J e Y la
senal es mas modesta. Aun asi, en las bandas Kg y H observamos los perfiles de las lineas
de Brackett y lineas de He I que indican un tipo espectral B-temprano. En las bandas J e
Y, la intensidad de las lineas de He I A10314 y He I A11969 es similar a las de CPD-41
7712, y menos intensas que las observadas en CPD-41 7734 y V* V1032 Sco, lo que sugiere
un tipo en el rango BO—B2. Si bien la intensidad de las lineas de Paf y Pay parecen son
similares a las de CPD-41 7734 y la fuente S50, sus perfiles parecen ser méas angostos lo
que sugiere una clase de luminosidad IV o incluso III. Ante las evidentes limitaciones del
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espectro, a la fuente S112 le asignamos el tipo espectral (conservativo) BO-1 III-V.

e S113 — En la banda Kg se observa la linea de He I A\21125 y Bry en absorcioén, lo
que sugiere un tipo espectral BO—B2. En la banda H observamos He I A17002 con una
intensidad similar a las observadas en CPD-41 7712 y la fuente S46, sugiriendo un tipo
en el rango B0.5—B1, pero no podemos concluir nada de las lineas de Brackett. En las
bandas J e Y, se observan lineas de He I A10314 y He I A11969 de intensidad similar a las
de la fuente S46 y méas débiles que en CPD-41 7712, lo que favorece un tipo espectral B0.5.
Ademas, las lineas de Paschen tienen alas similares en comparaciéon a CPD-41 7712 y la
fuente S46, lo que sugiere una clase de luminosidad V. De esta forma, a la fuente S113 le
asignamos el tipo espectral B0.5 V.

e S114 — En la banda Kg se observa la linea de He I A\21125 y Bry en absorcion, lo
que sugiere un tipo espectral BO—B2. En la banda H observamos He I A17002 con una
intensidad similar a la linea observada en la fuente S46, pero no podemos concluir nada
de las lineas de Brackett. En las bandas J e Y, se observan lineas de He I A\10314 y He
I A11969 muy similares a las de la fuente S46, asi como también lineas de Paschen de
una intensidad y morfologia muy parecidas, lo que sugiere un tipo espectral idéntico. En
consecuencia, a la fuente S114 le asignamos el tipo espectral B0.5 V.

e S115 — En la banda Kg se observa la linea de He I A\21125 y Brvy en absorcién, lo
que sugiere un tipo espectral BO0—B2, aunque el artefacto observado en el ala roja de
Brvy afecta un poco a esta clasificacion. En la banda H observamos He I A17002 con una
intensidad similar a la linea observada en CPD-41 7712, pero no podemos concluir nada
de las lineas de Brackett. En las bandas J e Y, las lineas de He I A\10314 y He I A11969
también son similares a las de CPD-41 7712 y la fuente S46, lo que sugiere un tipo en el
rango B0.5—B1. Ademas, las alas de las lineas de Paschen son similares a las de la fuente
546, lo que sugiere una clase de luminosidad V, pero su intensidad es mayor lo que sugiere
un tipo espectral mas tardio que B0.5. Considerando estos detalles, a la fuente S115 le
asignamos el tipo espectral B1 V.

e S134 — En la banda Kg se observa He II A\21885 en absorcién moderada, asi como N
III A21175 y C IV A20796 en emision, y lo que parece se una traza de He I A\21125 en
absorcion, lo que sugiere un tipo espectral O5—06. En la banda H la correccién telirica
fue bastante deficiente, por lo que solo se observa He I A17002 y He II A16918 en absorcion
marginal. En las bandas J e Y, se observa He II en absorcion fuerte, pero no se observa He
I A10314 ni He T A11969, lo que sugiere un tipo espectral O5 o mas temprano. Cabe senalar
que la linea de He I al lado de Pag, es un artefacto de la correccion teltrica. La intensidad
observada en Paf, Pay y Pad, son consistentes con un tipo espectral O5 (similar a RFS9),
ademas de que las alas parecen indicar una clase de luminosidad V. Por ende, a la fuente
S134 le asignamos el tipo espectral O5 V.

e S135 — El espectro de la banda Kg estda dominado por la absorcion de Bry y no
muestra trazas de He I A\21125, lo que sugiere un tipo espectral B3 o mas tardio. En la
banda H las alas de las lineas de Brackett son similares a las de NGC6231 30 y mas
intensas que las de NGC6231 194 y NGC6231 265, lo que sugiere un tipo espectral en el
rango B3—B7 y una clase de luminosidad V. En las bandas J e Y, Paf y Pay también
presentan alas similares a las observadas en NGC6231 30, asi cocmo una intensidad similar.
No obstante, la presencia de He I A\11969 y He I A17002 en absorcién marginal, sugieren
un tipo mas temprano que el de NGC6231 30, de forma que estaria en el rango B3—B5.
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En consecuencia, a la fuente S135 le asignamos el tipo espectral (intermedio) B4 V.

e T2e — En la banda Kg se observa la linea de He I A\21125 y Brvy en absorciéon, ademas
de la linea de He I A17002 en la banda H, lo que sugiere un tipo espectral B-temprano.
En las bandas J e Y, la intensidad de He I A10314 y He I A11969 esta entre CPD-41 7734
y CPD-41 7712, lo que indica un tipo espectral BO—B1. Aunque, los perfiles de Pay y Pad
son ligeramente mas angostos que los observados en estrellas BO—B1 V, lo que podria
indicar una posible clase de luminosidad III. Por ende, a la fuente T2e le asignamos el
tipo espectral (intermedio y conservativo) B0.5 III-V

e T2g — La emision de Bry, Paf, y demas lineas de hidrogeno en este rango, revelan
que esta fuente se trata de un YSO. También se observa una posible linea de He I A10830
en absorcién, aunque puede tratarse de una ineficiente sustraccion de la emisién nebular
(debido a la ubicacion de esta fuente). Pese a ello, la fuente T2g fue clasificada como un
YSO genuino.

e F3 — En la banda K se observa la linea de He I A21125 y Bry en absorcién moderada,
lo que sugiere un tipo espectral B-temprano. En la banda H observamos He 1 A17002
con una intensidad similar a la linea observada en CPD-41 7712, lo que favorece un tipo
espectral B1. En las bandas J e Y, las lineas de He I \10314 y He I A11969 presentan una
intensidad intermedia entre CPD-41 7712 y V* V1032 Sco, lo que sugiere un tipo espectral
B1—B2. Pero, podemos observar que la linea de Pary, Pad, y la intensidad relativa entre
He I A\12784 y Paf, sugieren una clase de luminosidad diferente de V (posiblemente IV o
III). Finalmente, a la fuente F3 le asignamos el tipo espectral (intermedio y conservativo)
B1.5 III-V.

e F4 — En todas las bandas espectrales observamos lineas de Brackett y Paschen en
absorcién intensa, asi como la ausencia de lineas de He I, lo que sugiere un tipo espectral
B-tardio o A-temprano. La ausencia de C I en ~ 10700 A nos permite descartar tipos
espectrales mas tardios que A1—A2. Por otro lado, la comparaciéon con los espectros de
HR 1791 y HR 5291 sugieren que su tipo espectral esta en el rango B7—A0 y clase de
luminosidad III. Ademas, los perfiles son mas angostos que aquellos observados en HR
3982, lo que refuerza la idea de que la clase de luminosidad es diferente de V. Es dificil

determinar el subtipo exacto, asi que a la fuente F4 le asignamos con el tipo espectral
(conservativo) B7-A0 III.

e F6 — En todas las bandas espectrales observamos lineas de Brackett y Paschen en
absorcion intensa, asi como la ausencia de lineas de He I, lo que sugiere un tipo espectral
B-tardio o A-temprano. En este caso, la deteccion de absorcion marginal de C I en ~ 10700
A indica que se trata més bien de una estrella A-temprano. A través de la comparacion con
HR 5192, HR 4033 y HR 403, encontramos que el tipo espectral se encuentra en el rango
AO0—ADb, valor que depende de la clase de luminosidad. Con la intensidad observada en C
I, lo méas probable es que se trate de una estrella de tipo A2, pero en ese caso los perfiles
de las lineas de Paschen (y Brackett) son mas angostos que los observados en estrellas A2
V, aunque mas anchos que los de estrellas A2 III, lo que sugiere una clase de luminosidad
intermedia. El espectro no es suficiente para dar el tipo exacto, asi que asumiremos una
clase de luminosidad IV para esta fuente. Con todo esto, a la fuente F6 le asignamos el
tipo espectral (conservativo) A0-5 IV.

e F7 — En la banda Kg se observa la linea de He I A21125 y Br~ en absorciéon moderada, lo
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que sugiere un tipo espectral B-temprano. En la banda H observamos He I A17002 con una
intensidad similar a la linea observada en CPD-41 7712, lo que favorece un tipo espectral
Bl. En las bandas J e Y, las lineas de He I A10314 y He I A11969 también son similares
a las de CPD-41 7712, pero los perfiles de Pary, Pad, y la intensidad relativa entre He I
A12784 y Paf, parecen indicar una clase de luminosidad diferente de V (posiblemente IV o
incluso III). Debido a esto que a la fuente F7 le asignamos el tipo espectral (conservativo)
B1 III-V.

e F10 — En la banda Kg se observa la linea de He I A21125 en absorcion (y la linea de
Bry también pero con un artefacto en el ala derecha), lo que sugiere un tipo espectral
B-temprano. En la banda H observamos He I A\17002 con una intensidad similar a la linea
observada en CPD-41 7712 y CPD-41 7734, pero no podemos concluir nada de las lineas
de Brackett. En las bandas J e Y, las lineas de He I A\10314 y He I A11969 también son
similares a las de CPD-41 7712 y CPD-41 7734, favoreciendo un tipo intermedio de B0.5.
No obstante, el perfil angosto de la linea de Pary, y la intensidad relativa entre He I \12784
y Paf, sugieren una clase de luminosidad gigante/supergigante. De hecho, este espectro se
asemeja (a excepcion de la linea de Pad) al espectro de la fuente S109. Es por ello que a la
fuente F10 le asignamos el tipo espectral (conservativo) B0.5 I-I11.

e tgtl0 — La presencia de He I A10314 y He I A11969 en absorcion sugieren que la
estrella es de tipo B-temprano. No obstante, las lineas de He I A17002 y He I A\21225 estéan
contaminadas con emision circunestelar, al igual que las lineas de Brackett y Pafg que
muestran un doble perfil de emision en el niicleo, lo que indica que la estrella es de tipo Be.
De hecho, el doble perfil de emision es muy similar al observado en la estrella de referencia
HD 134958 (especialmente el perfil de He I A20581). La intensidad de He I A10314 y He I
A11969 es similar a la observada en CPD-41 7734 y més intensa que HD 134958, lo que
favorece un tipo espectral B0. La clase de luminosidad es imposible de determinar con los
datos actuales, asi que simplemente asumiremos que es de clase V. De esta forma, a la
fuente tgt10 le asignamos el tipo espectral B0 Ve.

e tgtld — El espectro de la banda Kg esta dominado por la absorcion de Bry y no
muestra trazas de He I A\21125, lo que sugiere un tipo espectral B3 o més tardio. En
la banda H las alas de las lineas de Brackett son similares a las de NGC6231 30. En
las bandas J e Y, Paf y Pay también presentan una intensidad y alas similares a las
observadas en NGC6231 30, lo que favorece un tipo espectral B5 y clase de luminosidad
V. En definitiva, la ausencia de He I \10314, He I A11969 y He I A17002 indican que la
estrella no puede ser mas temprana que B4. Por ende, a la fuente tgt14 le asignamos el
tipo espectral B5 V.

e tgtldd — El espectro de la banda Kg estda dominado por la absorcién de Bry y no
muestra absorcion de He I A\21125, lo que sugiere un tipo espectral B3 o mas tardio. En
la banda H las alas de las lineas de Brackett son similares a las de NGC6231 30. En
las bandas J e Y, Paf y Pay también presentan una intensidad y alas similares a las
observadas en NGC6231 30, favoreciendo un tipo espectral y clase de luminosidad similar.
Es por ello que a la fuente tgtl4d le asignamos el tipo espectral B5 V.

e tgtl6é — La presencia de He I A10314, He I A11969, He T A\17002 y He I A\21225,
sugieren que la estrella es de tipo B-temprano. La emision central observada en las lineas
de Brackett y Paf indican que la estrella es de tipo Be. Si bien, las lineas de Pay y Pad
también presentan una emision central, se observan unas alas anchas similares a CPD-41
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7734 que favorecen una clase de luminosidad V. De hecho, la intensidad de las lineas de
He I también son similares a las de CPD-41 7734, lo que sugiere un tipo B0. Debido a
esto, a la fuente tgt16 le asignamos el tipo espectral BO Ve.

B1.3. La nebulosa infrarroja de RCW 91B

Los fuertes vientos de estrellas masivas interactian con el ISM local, “barriendo” con el
material disponible y formando asi burbujas interestelares (Churchwell et al. 2006). Estas
burbujas estan compuestas por una cavidad interna y rodeadas por una delgada capa
de gas ionizado caliente (T ~ 10* K). Después, se encuentra la capa correspondiente a
la region de fotodisociacion (Photo-Dissociation Region, PDR), en donde los fotones UV
del continuo de Lyman son incapaces de penetrar las densas nubes de gas y polvo. En
este punto, la radiaciéon UV es absorbida y re-emitida por moléculas del infrarrojo medio,
como moléculas de CO o PAH (Tielens 2010). Esto es precisamente lo que observamos
en imagenes en 4.5 — 8.0 um de RCW 91B (ver Figura B1.1), en donde se distingue una
cavidad interna y relativamente limpia, seguida de la PDR que se manifiesta como una
emision extendida de color verde, hasta alcanzar la regiéon con polvo caliente en color rojo.
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Figura B1.1: Imagen compuesta en color de RCW 91B, construida a partir de imagenes de
Spitzer en 3.6 pum (azul), 4.5 pym (verde) y 8.0 um (rojo). El circulo blanco tiene un radio de 1" y
en él se senala la ubicacién de Sapaki. El Norte queda hacia arriba y el Este hacia la izquierda.

El tamano angular de RCW 91B sugiere que la region HII ya se encuentra en una
fase evolutiva mas avanzada que la fase ultracompacta, cuando su tamano era < 0.1 pc
(Churchwell 2002). Vamos a suponer que RCW 91B alcanzo su radio de Stromgren inicial
(R;) en un perfodo de ~ 10* yr. Ademés, vamos a suponer que el limite entre la capa
de material ionizado y la capa externa de gas més frio estan en equilibrio hidrostéatico,
entonces la region HII estaria gobernada por un frente de ionizaciéon de tipo D (Spitzer
1978). En este sentido, el radio final de Strémgren (Ry) se puede calcular como:
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7 Cour ) (B1.1)

R(t)=R; | 1+ ———
(0= (14

En donde Cj i1 es la velocidad del sonido en la region HII y ¢ es el tiempo. En este sentido
Ry corresponderia con el tamano observado de la cavidad en 8.0 um de RCW 91B. Los

valores de Cy 1 y R; se pueden estimar como:

3 Qn e
i = B1.2
& ( 4 ag(HY, T) n¥ ) ( )
2kpT
Csr = Z (B1.3)
my

En donde Qg es el ntimero de fotones del continuo de Lyman que se emiten por segundo, ng
es la densidad numérica del hidrégeno en un ambiente neutro, ag(H?, T') es el coeficiente
de recombinacion del hidrégeno en los niveles 2 y superior, kg es la constante de Boltzmann
y T es la temperatura del gas en la nebulosa.

Vamos a asumir un valor de ag(H° T) ~ 2.6 x 107! c¢cm? s™! tipico de regiones HII
clasicas, ademéas de asumir un valor ny ~ 10* cm ™2 para la fase ultracompacta (Churchwell
2002). También, vamos a asumir un valor de Qy ~ 6 x 102 s71 que es tipico de estrellas de
tipo O3 If*(Martins et al. 2005), el cual nos permite determinar el valor de R; ~ 0.06 pc.
Por otra parte, las observaciones en radio de Caswell & Haynes (1987) reportan 7' = 4500
K para RCW 91B, lo que nos permite estimar C;; ~ 8.7 km s~*. El valor de R; puede
ser estimado visualmente a partir del tamano angular de la cavidad observada en imagenes
infrarrojas de Spitzer (~ 1’, ver Figura B1.1). Para una distancia de 5 kpc, obtenemos
un valor Ry = 1.45 pc. Al insertar estos valores en la Ecuaciéon B1l.1, obtenemos una
edad dinamica de ~ 1 Myr para RCW 91B, que esta en linea con la edad que deberia
tener Sapaki segun su tipo espectral (Martins & Palacios 2017). Aunque, es importante
senalar al variar los parametros iniciales, las edades obtenidas pueden ser significativamente
diferentes. Por ejemplo si aumentamos el valor de ny en un factor 10 (ng = 10° cm™3),
entonces obtenemos una edad dindmica de ~ 3 Myr para RCW 91B.

B2. Extincion en la linea de vision

B2.1. Fotometria en las bandas By V

El uso de fotometria en las bandas B y V' es crucial para determinar los pardmetros Ry,
Ay y dy, pues se utilizan las calibraciones de excesos de color presentadas en Fitzpatrick
(1999). Dicha fotometria existe para el Complejo RCW 91 solamente a través del censo
APASS, y solo para las estrellas mas brillantes y menos extinguidas. Por ende, nos vemos
en la necesidad de utilizar la fotometria B y V' que proveen algunos censos (e.g. TICS8.2),
asi como también realizadas transformaciones de color entre censos (e.g. Gaia DR3). Es
esperable que existan diferencias entre los valores obtenidos con un censo u otro, asi que
que realizamos un experimento para evaluar el impacto de las magnitudes B y V' utilizadas.

En primer lugar, analizamos los resultados obtenidos para la fuente 303 (Tabla D.1), una
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de las estrellas mas brillantes en el area de Lynga 3 y que ha sido estudiada previamente en
la literatura (e.g. Gvaramadze et al. 2015). En la Tabla B2.1 se presentan los parametros
de extinciéon y distancia de la fuente 303, utilizando los censos descritos en la Seccidon
(2.3.3). En este caso, observamos que al utilizar la fotometria de NOMAD resulta en un
valor més bajo de Fp_y y Ay, v a su vez un valor mas alto de Ry y dy. En cambio, ocurre
lo contrario cuando se utiliza Gaia DR3. En el caso de la fotometria de APASS, se obtiene
un valor intermedio intermedio entre los valores de Eg_y, Ay v dy, pero el valor de Ry
es igual al obtenido con la fotometria de NOMAD. Los demas censos (VPHAS+ DR2,
UCACH4, TIC8.2 y Gaia DR2) también presentan valores intermedios de Ep_y, Ay, dy y
Ry, aunque destaca el valor de Ry obtenido con VPHAS+ DR2. En cualquier caso, el valor
de Ry esta cerca del valor candnico utilizado en nuestra Galaxia (Ry = 3.1), a excepcion
de los valores méas bajos obtenidos con Gaia DR3 y VPHAS+ DR2. Ademas, los promedios
ponderados de Ay y dy resultan en 6.2 £ 0.1 mag y 6.2 + 0.2 kpc, respectivamente, que
estan en linea con los valores de 6.4 + 0.4 mag y 5.6 £ 1.5 kpc obtenidos por Gvaramadze
et al. (2015).

Censo Epv FEv_; Ev-m FEv_ks Ry Ay dy
(mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (kpc)
APASS DRI10 2.16 4.52 5.12 5.49 2.87 +£0.14 6.20 = 0.33 6.17 &+ 0.95
DECaPS2
Gaia DR3 2.53 4.78 5.39 5.75 258 £0.15 6.54 £042 5.97 £ 1.16
Gaia DR2 2.35 4.56 5.17 5.53 267 +£024 6.27£061 6.11 +1.72
NOMAD 1.94 4.00 4.61 4.98 2.87 £ 0.23 5.57 +£0.49 6.52 + 1.48
TIC8.2 2.29 4.42 5.03 5.39 2.66 £ 0.21 6.08 £ 0.53 6.25 £ 1.54
UCAC4 2.18 4.53 5.13 5.50 285 £0.21 6.21 £0.51 6.18 +£1.46

VPHAS+ DR2  2.36 4.48 5.09 5.45 261 £0.02 6.16 £0.06 6.19 £0.17

Tabla B2.1: Parametros de extincion para la fuente 303 (Tabla D.1).

Ahora analizamos los resultados obtenidos para la estrella Sapaki, los cuales se presentan
en la Tabla B2.2. En este caso, se observa el mismo comportamiento con NOMAD: valores
de Ep_y y Ay maéas bajos, a la vez que valores mas altos de Ry y dy. A su vez, el
comportamiento opuesto se observa con Gaia DR3. Ademés, los valores de Ay y dy
nuevamente convergen a un valor promedio que no difiere significativamente de sus valores
individuales. No obstante, el valor de Ry es mucho més alto cuando se calcula con NOMAD,
que es consistente con una ley de extincion anémala para Sapaki. Si bien este valor atipico
es dejado fuera en el célculo final de Ry (al igual que el valor de Ep_y ), vamos a analizar
mas en detalle qué puede estar ocurriendo con la fotometria de NOMAD. Para Sapaki, las
magnitudes By V de NOMAD son importadas del catalogo USNO YB6 para el cual no
logramos encontrar informacion, salvo una conversacion en un foro' que advierte que las
magnitudes en la banda V' de YB6 pueden ser erréneas en ~ 1 mag en campos estelares
densos. También, se encontré una anotacion en la base de datos de VizieR? que advierte
que las magnitudes B de YB6 parecen ser erréneas en ~ 4 mag en algunos campos, en
particular el campo centrado en RAjyg00 = 18:19:02.71 y DEj9p00 = -32:12:57.9 (cerca

Thttps: www.projectpluto.com/groups/guide-user/msg6387.htm
2https:/ /vizier.cds.unistra.fr /viz-bin /VizieR ?-source=1/297
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del bulbo Galactico). Por ende, los valores de Ry calculados con fotometria del catélogo
YB6 en NOMAD, posiblemente sean incorrectos. En cualquier caso, es interesante notar
que el incremento de Ry y la disminuciéon de Ep_y se “cancelan” en el calculo de Ay
(Ecuacion 2.3.1), y en consecuencia en el valor de dy. La mayoria de estrellas observadas
en el Complejo RCW 91 con fotometria V' de NOMAD, son importadas del catdlogo YBG.
Pero, en esta Tesis, estamos principalmente interesados en los valores de Ay y dy, por lo
que igual incluiremos los resultados obtenidos con esta fotometria, puesto que los valores
atipicos son excluidos al calcular el promedio ponderado.

Censo Epv Ev_; FEyv-p FEy_ ks Ry Ay dy
(mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (kpe)
APASS DRI10
DECaPS2
Gaia DR3 2.98 6.03 6.82 7.28 277 £0.14 826 £045 4.74 + 0.98
Gaia DR2
NOMAD 1.78 5.56 6.35 6.81 4.30 £ 0.38 7.66 & 0.75 5.04 £ 1.74
TICS8.2 2.64 5.71 6.51 6.96 298 £0.26 7.86 £0.74 4.93 + 1.68
UCAC4 2.62 5.78 6.58 7.03 3.04 £0.17 794 £0.50 491 £ 1.13
VPHAS+ DR2
Tabla B2.2: Parametros de extincion para Sapaki (Tabla D.1).
B2.2. Bandas interestelares difusas

Las bandas interestelares difusas (Diffuse Interstellar Bands, DIBs) corresponden a una
serie de lineas de absorcién observada en los espectros opticos e infrarrojos de estrellas
enrojecidas. El origen de las DIBs atin es tema de debate en la astronomia moderna, aunque
se cree que se originan en el medio interestelar debido a moléculas de carbono, cadenas
de hidrocarburos, el buckminsterfullereno (Cy,), hidrocarburos arométicos policiclicos y
granos de polvo (Zhao 2021).

Existe una fuerte correlacion entre el EW de algunas DIBs opticas (e.g. A5780 y A5796)
y el exceso de color de las estrellas (e.g. Ep_y ), la cual ha sido ampliamente estudiada
a través de los anos (Merrill & Wilson 1938, Herbig 1995, Kretowski et al. 2019). En
el infrarrojo cercano, se ha encontrado que la intensidad de algunas DIBs (e.g. A11797,
A13175 y A15268) estan bien correlacionadas con la intensidad de la DIB A5780, y por
consiguiente también con el valor de Ep_y (Cox et al. 2014, Hamano et al. 2015, Zasowski
et al. 2015).

La mayoria de espectros de las fuentes en el Complejo RCW 91, presentan fuertes DIBs
tanto en el 6ptico como en el infrarrojo cercano. Mediante la rutina splot de IRAF, se
midi6 el EW de las DIBs méas importantes a partir del ajuste de perfiles Gaussianos. Luego,
con la longitud de onda central de la DIB, se calcula su velocidad radial comparando con
la longitud de onda en reposo. Finalmente, se calcula Fz_y a partir del EW (en A) de las
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DIBs que estén maés fuertemente correlacionadas (rpearson > 0.8) con Ep_y:

Ep_y = 1.98- EW(A5780) — 0.03 (B2.1)
Ep_v = 5.80 - EW(A5797) + 0.07 (B2.2)
Ep_v = 3.96 - EW(\6614) + 0.09 (B2.3)
Ep_y = 3.32- EW(A13175) — 0.10 (B2.4)
Ep_y = 5.49 - EW(A15268) — 0.10 (B2.5)

En donde las Ecuaciones B2.1, B2.2 y B2.3 fueron extraidas de Kretowski et al. (2019), y
las Ecuaciones B2.4 y B2.5 pertenecen a Cox et al. (2014). Las DIBs A5780 y A5797 son
visibles en la mayoria de espectros de LDSS y MagE, mientras que la DIB A6614 solo es
visible en los espectros de MagE. Las DIBs A13175 y A15268 son visibles en casi todos los
espectros de T'Spec y FIRE. En la Tabla D.6 se presentan las mediciones de EW de las
DIBs en las fuentes observadas del Complejo RCW 91.

A continuacién, se presentan los resultados para las DIBs 6pticas e infrarrojas:

Region optica

En la Tabla B2.3 se presentan los valores de Ep_y calculados para las DIBs 6pticas, en
donde el valor de Ay se ha determinado s un parametro de extincion 6ptica a selectiva
Ry = 3.1 £0.1. En este caso, para Sapaki se obtienen resultados muy similares con la
DIB A5780 y la DIB A5797, aunque con la DIB \6614 el valor de Ay es 2 mag menor.
En el caso de las demas estrellas (excepto las fuentes 306b y 307), con las DIBs A5780 y
A5T97, se obtienen valores de Ay que son ~ 2 — 5 mag més altos que los obtenidos con
el método de la Seccion 2.3.3. En el caso de la fuente 307, la DIB \6614 si representa
fielmente el valor calculado con el otro método. Aunque, siempre es importante mencionar
que con un valor més pequeno de Ry, el valor de Ay también disminuye en un factor x3
aproximadamente.

Entre los factores que explican los resultados obtenidos para Ay, esta la sensibilidad de
las DIBs a las condiciones locales. Por ejemplo, la DIB A\6614 puede debilitarse en regiones
con fuerte radiacion UV (como en regiones HII ), lo que explicaria el bajo valor de Ay
obtenido para Sapaki con esta DIB (Omont & Bettinger 2020). Ademés, la fuerza relativa
de las DIBs puede variar significativamente entre regiones HII (como en RCW 91B) y
lineas de visién més limpias (como en Lynga 3), por lo que las Ecuaciones B2.1-B2.3 no
son estrictamente aplicables en ambos grupos a la vez (Ramirez-Tannus et al. 2018). Por
ultimo, debemos tener en cuenta que estamos observando a través del brazo de Carina-
Sagitario y del brazo de Escudo-Centauro, por lo que las medidas de EW estan afectadas
por la superposicion de material en ambas regiones. En dltima instancia, si descontamos
la, extincion tipica del brazo de Carina-Sagitario (Ay ~ 1 — 3 mag), eliminamos en gran
medida el error sistematico obtenido con este método para las DIBs A5780 y A5797.

Regioén del infrarrojo cercano

En la Tabla B2.4 se presentan los valores de Fp_y calculados para las DIBs del infrarrojo
cercano, en donde el valor de Ay se ha determinado asumiendo un parametro de extincion
Optica a selectiva Ry = 3.1 £+ 0.1. En este caso, observamos que los valores de Eg_y y Ay
de Sapaki (y de las demas fuentes) estan sobrestimados en un factor ~ 1.5 si se utiliza
la DIB A13175, mientras que con la DIB A\13175 estan sobrestimados en un factor ~ 2.
La discrepancia entre los valores calculados a partir de las DIBs y los valores calculados
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D Ep_v Ay
DIB A\5780 DIB A5797 DIB A\6614 | DIB A5780 DIB A5797 DIB A\6614
Sapaki | 2.74+0.27 2.51+0.25 2.03+£0.16 | 8.49+0.88 7.78 +0.81 6.29 +0.54
301 2.90+0.35 3.03+0.39 899+1.12 9.39+1.25
302 3.04£0.31 3.55+0.37 942+1.01 11.00£1.20
303 274 +£0.24 2.74+£0.21 849 +0.79 &849+0.71
304 3.18£0.39 3.26 £0.38 9.86 £1.25 10.11 +£1.22
305 2.92+0.30 3.32+£0.34 9.05£0.97 10.29+1.11
306 2.88+0.37 3.09+0.31 893 £1.18 9.58+1.01
306b 1.61 £0.25 1.4040.12 4.99+0.79 4.34+0.40
307 250+£0.33 251+£021 2034023 | 7.75+£1.05 7.78£0.70 6.29+0.74
308 2.76 £0.30 4.59 £+ 0.50 856 £0.97 14.23 £1.62
462 274 +£0.23 3.38£0.29 849+0.76 10.48 £0.96
462b 2.90 £ 0.39 8.99+1.24
474 278 £0.34 2.56+£0.29 8.62+1.09 7.94+£0.93
603 2.25+0.30 2.10+0.25 6.984+0.96 6.51 +£0.80
604 270+£0.19 251+£0.34 837+£0.65 T7.78 £1.08
605 268 £0.23 3.26+£0.35 831+0.76 10.11£1.13
606 2.64 £0.23 2.62+0.23 8.18£0.76 8.12+0.76

Tabla B2.3: Excesos de color 6pticos (Ep_y) y extincion optica total (Ay) obtenida a partir
de mediciones del EW de las DIBs A5780, Ab797 y A6614, junto con las Ecuaciones B2.1, B2.2 y
B2.3, respectivamente.
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con la metodologia de la Seccién 2.3.3 son amplias, por ende se desaconseja el uso de las
Ecuaciones B2.4 y B2.5 para este proposito.

Cabe senalar que las mediciones de EW de Cox et al. (2014) de las DIBs infrarrojas,
en general presentan valores < 0.5 — 1 A, mientras que las DIBs del Complejo RCW 91
tipicamente presentan EW > 1 A. Por otra parte, las ecuaciones de Cox et al. (2014) fueron
derivadas usando lineas de vision (I = 43° — 53°) con nubes predominantemente difusas,
cuyas propiedades no son necesariamente las mismas que las nubes que atraviesan la linea
de vision del Complejo RCW 91 (I ~ 321°). Por ende, el factor de sobrestimacion de
~ 1.5 — 2 utilizando DIBs en el infrarrojo cercano, podria ser explicado por las diferencias
en la densidad del material interestelar, estado de ionizacién de los portadores de DIBs,
efectos del campo de radiacion local y propiedades del polvo en la linea de vision (Zhao
2021). En este punto, se destaca la importancia de desarrollar calibraciones especificas
para diferentes tipos de ambientes en nuestra Galaxia.

Tabla B2.4: Excesos de color 6pticos (Ep_y) y extincion optica total (Ay) obtenida a partir de
mediciones del EW de las DIBs A13175 y A15268, junto con las Ecuaciones B2.4 y B2.5, respectivamente.

D Ep_v Ay

DIB A13175 DIB A15268 | DIB A13175 DIB A15268
Sapaki | 5054051 3.52+0.26 | 15.66+1.66 10.91 - 0.88
302 3724027 297+0.28 | 11.53+£0.92 9.21 +0.92
303 4654049 3.19+£040 | 14.42+£1.59 9.89 +1.28
304 4754056  4.90+£0.46 | 14.72+1.80 15.19+ 1.51
304b 3.85 + 0.36 11.94 £ 1.18
tgt10 5984062 3.14+0.22 | 1854+£2.01 9.73+0.75
tgtl0b | 3.59 +0.45 11.13 £ 1.44
tgt10c 3.02 £ 0.34 9.36 4+ 1.10
tgtl0d | 4.02 +0.45 12.46 £ 1.45
tgtl4 20042022 259+0.30 | 648+£0.71 8.0340.97
tgtlde 2.85 & 0.38 8.844+1.21
tgtldd | 2224025 2864037 | 6.88+081 8.87+1.18
tgt16 3654041 3.19+0.28 | 11.32+£1.32  9.89 +0.92
RSGO 3.85 + 0.39 11.94 £ 1.27
RSG1 3.02 +0.34 9.36 = 1.10
RSG2 3.82 4 0.40 11.84 +1.30
RSG3 1.93 +0.14 5.98 & 0.47
RSG4 2.85 +0.31 8.84 4+ 1.00
MNI8A | 5.2540.46 16.28 £ 1.52
MNI18B | 6.47 + 0.64 20.06 & 2.09
RSG12 | 3.3240.37 10.29 £ 1.19
RSG12b | 1.9340.15 5.98 £ 0.50
RSG13 | 2.66+0.29 8.25 4 0.94
RSG14 | 3.88+0.44 12.03 £ 1.42
RSG14b | 1.8940.15 5.86 = 0.50

Continta en la pdgina siguiente
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D Ep_v Ay
DIB A13175 DIB A\15268 | DIB 13175 DIB A15268
RSG14c 2.19+0.21 6.79 £ 0.69
RSG15 2.72 +£0.29 8.43 +0.94
RSG15b | 3.124+0.23 9.67 £0.78
RSG15¢ 2.46 £0.32 7.63 +1.02
RSG16 1.99 +0.10 6.17 £0.37
S1 4.42 +0.49 3.58 £0.27 | 13.70£1.58 11.104+0.91
S2 3.78 £0.41 11.72 £1.33
S3 4.65 £+ 0.50 14.42 £1.62
S4 3.59 £0.40 11.13 £1.29
S5 4.75+0.43 14.72 £1.42
S6 4.58 £0.45 14.20 £ 1.47
S7 3.32+0.43 10.29 £1.37
S8 3.49 +0.37 10.82 £1.20
S9 3.724+0.39 11.53 £1.26
S10 2.06 +0.20 2.15 +£0.27 6.39 + 0.65 6.66 = 0.86
S11 3.52 +£0.32 10.91 £1.05
S12 4.25+0.44 13.18 £1.43
S13 3.35 +£0.26 10.38 4+ 0.87
S14 3.19+£0.23 9.89 £0.78
S15 4.78 £0.48 5.28 +0.58 14.82+£1.56 16.37 £1.87
S16 3.19+0.25 9.89 +0.84
S17 2.49 +£0.33 7.72+1.05
S18 4.324+0.44 13.39 £1.43
S19 3.68 =0.29 11.41 £0.97
S20 5.08 £0.53 15.75 £1.72
S21 0.50 +0.03 1.55+0.11
S22 3.85 £0.37 11.94 +1.21
S23 4.124+0.45 12.77 £1.45
S24 2.22+0.28 6.88 +0.90
S24b 2.56 £0.16 7.94 + 0.56
S25 3.42 £+ 0.36 10.60 4+ 1.17
S26 4.91 £0.50 4.13 £0.37 15.22 +£1.63 12.80+1.22
S271 1.99 +£0.13 6.17 £0.45
S27r 2.46 £0.22 7.63+0.73
S28 4.28 +0.34 13.27+1.14
S29 3.78 £0.30 11.72 £1.00
S30 3.95+0.30 12.24 £1.01
S30a, 4.02+£0.40 12.46 £1.30
S30b 5.61 £0.52 17.39 £1.71
S31 3.68 £0.40 11.41 £1.29
S32 4.32 £0.48 13.39 £1.55

Continta en la pdgina siguiente
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D Ep_v Ay

DIB A13175 DIB A\15268 | DIB 13175 DIB A15268
S33 3.62 £0.40 11.22 £1.29
S34 4.98 +0.53 4.73+0.41 1544 +1.72 14.66 +1.36
S35 3.49 £ 0.26 10.82 £ 0.88
S36 3.95 +£0.32 12.24 £1.07
S37 3.98 +£0.40 12.34 £1.30
S38 3.78 +0.40 11.72 £1.30
S39 3.32+0.34 10.29 £1.11
S40 4.05 £ 0.50 12.56 £ 1.60
S41 3.15 £ 0.27 9.76 £ 0.89
S42 4.15+ 047 12.87 £1.51
S43 4.88 +£0.43 15.13 £1.42
S44 3.49 £0.25 10.82 £0.85
S45 0.80£0.11 2.48 £0.35
S46 4.98 +£0.52 4.18+0.42 | 15444+1.69 12.96+1.37
S47 4.18 £0.46 12.96 +£1.49
S48 3.55 £0.45 11.00 £1.44
S49 2.09£0.15 6.48 £0.51
S50 4.71 £0.56 4.02£0.31 14.60 £1.80 12.46+1.04
S50b 2.49 +0.29 2.86 £0.34 7.72 +0.93 8.87 £ 1.09
S51 3.05 +0.28 9.46 £ 0.92
S52 2.62+0.24 2.59 £0.30 8.124+0.79 8.03 +0.97
S53 5.21 +£0.43 16.15£1.43
S54 3.55 +£0.27 11.00 £0.91
S55 3.15+£0.40 9.76 £ 1.28
S60 3.09 +£0.31 9.58 £1.01
S60b 4.05£0.46 12.56 £1.48
S100 5.11 £0.43 4.46+0.38 | 15.84 £1.43 13.83+1.26
S101 4.45 £+ 0.48 4.84 £0.51 13.80 £1.55 15.00 £1.65
S102 5.05 £0.43 4.40+£0.50 | 15.66+1.43 13.64+1.61
S103 3.72+£0.38 3.52+0.28 | 11.53+£1.24 10.91+0.94
S104 3.85 £0.36 248 £0.25 | 11.94+1.18 7.69 £0.81
S105 4.58 £0.52 3.25+0.31 14.20 £1.68 10.08 £1.01
S107 3.49+0.33 3.25+0.33 | 10.82+1.08 10.08 £1.07
S108 4.18 £0.41 243+0.16 | 1296 +1.34 7.53£0.55
S109 4.75 4+ 0.39 2.544+0.35 | 14.72+1.30 7.87+1.11
S109b 3.68 £0.45 11.41+1.44
S110 4.51+0.44 3.30£0.29 | 13.98+1.44 10.23 4+0.96
S111 4.68 £ 0.56 3.47+0.42 | 1451 +£1.80 10.76 +1.35
S112 3.65 £ 0.36 3.854+0.32 | 11.32+1.17 11.94£1.06
S113 4.75 £ 0.46 3.30 £0.34 14.72£1.50 10.23 £1.10
S114 4.51 £0.50 446 +£0.52 | 13.98+1.61 13.83+1.67

Continta en la pdgina siguiente
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D Ep_v Ay

DIB A13175 DIB A\15268 | DIB 13175 DIB A15268
S115 448 £0.35 3.30£0.23 | 13.89+1.17 10.23+0.79
S121 2.92+0.21 9.05 +£0.71
S122 3.75 £0.41 11.62 £1.33
S123 4.05£0.45 12.56 £1.45
S124 3.45 £ 0.28 10.70 £0.93
S125 2.99 +£0.36 9.27 +1.16
S126 3.98 £ 0.30 12.34 £1.01
S131 3.49+£0.34 10.82 £1.11
S132 2.72£0.30 8.43 £0.97
S133 2.66 £0.24 8.25 £ 0.79
S134 4.28 +0.52 2.75+£0.19 13.27 £1.67 8.524+0.65
S135 2.46+£0.16 28.614+2.95 | 7.63+0.55 88.69 4+ 9.58
Tla 11.69 +1.16 36.24 + 3.78
T1b 8.10 £0.72 25.11 £ 2.37
Tlc 7.17 £0.64 2223 £ 2.11
T1d 5.71 £0.54 17.70 £ 1.77
Tle 7.64 £0.79 23.68 £ 2.57
T1f 4.81 £0.52 14.91 £1.68
T2a 4.88 +0.46 15.13 £1.51
T2b 4.05 £+ 0.39 12.56 £ 1.28
T2c 4.51 £0.46 13.98 £1.50
T2d 5.58 £0.64 17.30 £ 2.06
T2e 5.44 £+ 0.52 4.46 £0.55 | 16.86 +1.70 13.83+1.76
T2f 4.55 £ 0.38 14.10 £1.26
T2g 4.98 £0.51 446+049 | 15444+1.66 13.83+1.58
T2h 4.75+0.44 14.72 +£1.44
FO 2.62+0.15 8.12 £ 0.53
F2 4.38 £0.23 13.58 = 0.84
F3 3.09 +0.15 3.52+0.16 9.58 £0.56 10.91 £0.61
F4 2.39 £0.09 2.26 £0.10 7.41 +£0.37 7.01 £0.38
F6 2.82+0.12 3.19+0.14 8.74 £0.47 9.89 4+ 0.54
k7 5.01 +0.25 3.58 £ 0.15 15.53 £0.92 11.10+£0.59
F10 4.78 £0.24 4.29+0.20 | 14.824+0.88 13.30%+0.75

Fin de la Tabla D.5

Dado que las calibraciones Cox et al. (2014) no son adecuadas para las DIBs observadas
en direccion al Complejo RCW 91, vamos a calibrar los valores de Ay con el EW de las
DIBs en el infrarrojo cercano. En la Figura B2.1 se presenta el diagrama de comparacion
entre el valor de Ay y EW de las DIBs A13175 y A15268. En el caso de la DIB A13175,
podemos observar que su relaciéon con Ay se separa en tres grandes grupos: 1) estrellas
OB, 2) estrellas GKM de clase III-V, y 3) estrellas GKM de clase 1. Por ende, en este
caso ajustamos una funcion lineal a cada uno de estos tres grupos. En el caso de la DIB
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Figura B2.1: Diagrama de comparacion entre la extincion optica calculada con la metodologia
de la Seccion 2.3.3 (Ay) y el EW de las DIBs infrarrojas, para las estrellas del Complejo RCW
91 Panel izquierdo: DIB A13175. Panel derecho: DIB A15268. La linea azul representa el ajuste
lineal sobre las estrellas OB, la linea solida roja es el ajuste para las estrellas GKM de clase III-V,
y la linea punteada roja es el ajuste para las estrellas GKM de clase 1.

A15268, solo se observa el grupo de estrellas OB (y una que otra estrella de tipo A y K),
por ende ajustamos una funcién lineal solamente a este grupo. De esta forma, encontramos
las siguientes ecuaciones que relacionan Ay y el EW de las DIBs infrarrojas:

Estrellas OB: Ay =5.31- EW(A13175) — 0.64 (B2.6)
Estrellas GKM Clase I1I-V: Ay =4.50- EW(A13175) — 0.93 (B2.7)
Estrellas GKM Clase I: Ay =7.84-EW(A13175) — 1.46 (B2.8)
Estrellas OB: Ay =10.6 - EW(A15268) — 0.69 (B2.9)

El coeficiente de correlaciéon de Pearson rpearson tiene un valor de 0.82, 0.90, 0.68 y 0.60
para las Ecuaciones B2.6, B2.7, B2.8 y B2.9, respectivamente. Por un lado, la DIB A13175
es la que permite estimar de mejor manera el valor de Ay para las estrellas OB y GKM de
clase III-V, mientras que para las estrellas GKM de clase I existe una mayor dispersiéon. Por
otro lado, la DIB A\15268 presenta una amplia dispersion para las estrellas OB, aunque esto
puede deberse a la imperfecta correccion teltrica en esta region del espectro. Ciertamente,
observamos que la DIB A13175 es mejor para estimar el valor de Ay en estrellas OB,
pero debemos considerar que la mayoria de nuestras estrellas estan altamente extinguidas
(Ay 2 6 mag), por ende la Ecuacion B2.6 no necesariamente describe la extincion de
estrellas més cercanas (o mas alejadas) en la linea de vision del Complejo RCW 91.
Finalmente, la dependencia de las DIBs con el medio interestelar local, incluyendo la
intensidad del campo de radiaciéon UV y la densidad del gas, influye significativamente
en la relacion DIB—Ay, generando las variaciones sisteméaticas que se observan entre
diferentes regiones de nuestra Galaxia (como el Complejo RCW 91 y los ambientes mas
difusos estudiados por Cox et al. 2014).
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B2.3. Comparacion con el catilogo de StarHorse

Actualmente, la sinergia entre las bases de datos piuiblicas de astrometria, fotometria y
espectroscopia, ha sido crucial para el estudio de las propiedades de la poblacion estelar en
nuestra Galaxia. En particular, Queiroz et al. (2018) presentaron el codigo StarHorse, el
cual utiliza inferencia Bayesiana para ajustar isdcronas a la poblacion estelar de campo y
asi determinar sus propiedades observacionales. Anders et al. (2019) utilizaron StarHorse
junto con los datos de Gaia DR2, Pan-STARRS1, 2MASS y AIWISE, para derivar los
parametros estelares, distancia y extincion de 2.65 x 108 estrellas més brillantes que G = 18
mag. Por su parte, Anders et al. (2022) utilizaron una nueva version del codigo StarHorse,
e incluy6 los datos de SkyMapper y Gaia EDR3, lo que permitié6 mejorar la precision de
las propiedades observacionales derivadas. En general, este catalogo reporta valores de
distancia y extincion que han sido validados con otros catélogos disponibles en la literatura,
pero los parametros estelares Ty, log g, etc.) estan ampliamente sesgados para estrellas
masivas (ver Apéndice D en Anders et al. 2022). Pese a ello, podemos comparar estos
valores con los resultados derivados para las estrellas en el Complejo RCW 91.

En la Tabla D.7 se presentan los valores de Ay, d y T.g del catdlogo StarHorse para las
estrellas del Complejo RCW 91. En la Figura B2.2 se presenta la comparacion entre el
valor de Ay descrito en la Seccién 2.3.3 y el valor reportado en los catalogos de StarHorse.
Podemos observar que StarHorse + Gaia DR2 falla en calcular la extincion para estrellas
con Ay > 4 mag, ademéas de que muy pocas estrellas con Ay < 4 caen sobre la funcion
identidad. En el caso de StarHorse + Gaia DR3 observamos una mejor correspondencia
entre ambos valores, aunque en general los valores de Ay tienden a estar subestimados para
las estrellas OB y sobrestimados para las estrellas GKM. Pese a las diferencias sisteméticas
que existen entre nuestros célculos de Ay y aquellos del catalogo de StarHorse, los
valores de Ay starmorse cOn Gaia DR3 mejoran con respecto a los valores de Ay starmorse CON
Gaia DR2. Indudablemente, StarHorse se beneficiara de futuros censos fotométricos (e.g.
LSST) y astrométricos (e.g. Gaia DR4), lo que mejorara significativamente el céalculo de
las propiedades observacionales de la poblacion estelar galactica.

B3. Velocidad radial

B3.1. Validaciéon de la metodologia

El método méas ampliamente usado para medir velocidades radiales es el ajuste de perfiles
Gaussianos a las lineas espectrales de absorcién o emision (e.g. Kiminki et al. 2007).
Generalmente, se miden varias lineas presentes en la fotosfera estelar, y luego se toma el
promedio de los valores individuales de velocidad radial. En el caso de estrellas OB, los
perfiles Gaussianos son incapaces de representar la forma real de la linea, aunque si son
una buena aproximacion del niicleo de la linea (Vink et al. 2015). En la region optica, los
perfiles Gaussianos son un indicador robusto de la velocidad radial de la estrella, pero en el
infrarrojo cercano se debe ser més cuidadoso, pues las lineas espectrales son méas propensas
a estar contaminadas con emision nebular o con una imperfecta correccion telurica. Pese a
ello, en el infrarrojo cercano se pueden medir lineas de forma razonable sin la necesidad
de una S/N muy alta (S/N > 70) o un poder resolutivo alto (R > 3000). Para validar la
medicion de velocidades radiales con un ajuste Gaussiano linea por linea (V; gpit), vamos
a realizar el procedimiento para dos estrellas con velocidad radial conocida: HD 64568
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Figura B2.2: Diagrama de comparacion entre la extincion optica calculada con la metodologia de
la Seccion 2.3.3 (Ay) y la extincion optica determinada con los codigos de StarHorse (Ay startorse),
para las estrellas del Complejo RCW 91. Panel izquierdo: Valores de Ay garfiorse determinados
por Anders et al. (2019). Panel derecho: Valores de Ay starnorse determinados por Anders et al.
(2022). En ambos diagramas, la linea negra continua representa la funcion identidad.

(region oOptica) y HD 135378 (infrarrojo cercano).
HD 64568 (O3 V((f*))z; Sota et al. 2014) es una estrella brillante (V' < 10 mag) que se

considera la estandar del tipo espectral O3 V (Sota et al. 2011). La estrella se encuentra en
aparente aislamiento a ~ 21’ (~ 27 pc para una distancia de 4.5 kpc) hacia el noreste de la
region HIT NGC 2467, aunque estudios recientes sugieren que HD 64568 es en realidad una
estrella runaway (Carretero-Castrillo et al. 2023) que posiblemente fue eyectada del ciimulo
Haffner 18 en NGC 2467 hace ~ 0.4 Myr (Maiz Apellaniz et al. 2020). En cuanto a su
multiplicidad, Solivella & Niemela (1986) sugirieron que la estrella podria ser una binaria
baséndose en las variaciones observadas de su velocidad radial (50 — 100 km s™'), aunque
en ese trabajo se utilizdé un osciloscopio digital para medir la velocidad radial, lo que podria
haber introducido errores sisteméticos en su determinacion. Posteriormente, Williams et al.
(2011) descartaron que HD 64568 sea una binaria de corto o largo periodo, basado en la
baja dispersion observada en la velocidad radial en espectros 6pticos multiépoca de poder
resolutivo intermedio (R = 2750 — 3030). En general, las mediciones de velocidad radial se
han mantenido estables en el tiempo para HD 64568 (ver Tabla B3.1), lo que sugiere que
la estrella es efectivamente un sistema estelar individual. Las tinicas excepciones son las
mediciones de Zwitter et al. (2008) y Blomme et al. (2023) (ver Tabla B3.1), aunque dicha
discrepancia se explica méas abajo.

La estrella HD 64568 fue observada en una campana observacional con MagFE el dia
10/03/2024 (Prog. ID 14T024LE, ver Apéndice A3), lo que nos permitié6 obtener un
espectro 6ptico en el rango ~ 3500 — 7500 A, con R = 4100 y con una S/N Z 150 a partir
de ~ 3900 A. A través de ajustes Gaussianos linea por linea (Seccion 2.3.5), se midi6 la
velocidad radial de 19 lineas presentes en el espectro: He IT A3923, He II A\4026, N IV
A058, Si IV A\089, Si IV M\116, He 11 A\4200, He I \4471, He 11 A\4542, N V \4601, N
V 2620, N IIT \4634, N IIT A\4640, He IT A\4686, N IV A5201, N IV \5204, He IT \5411,
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1D SpT V. Nepoch Rango Multipl. Ref.
(km s™1) (A)
05 77.0 £ 3.0 4 3800 —4700 SS 72
03 Vf 74.8 + 15.6 10 4000 — 4800  SB1  S86(@
03 Vf 1512+ 337 2 8450 — 8750 708
HD 64568 O3 V((f¥)) | 87.1+5.7 14 4070 — 4920 SS W11
03 V((f¥)) 1 4000 — 4700 SS M11
03V 117.1 +£ 9.9 1 8450 — 8750 B23
03 V((f*)z | 98.2 + 14.0 1 3900 — 7000 MSZP

Tabla B3.1: Parametros disponibles en la literatura para la estrella HD 64568. La segunda
columna es el tipo espectral, la tercera columna es el promedio de velocidad radial y la
incertidumbre asociada, la cuarta columna es el niimero de épocas disponibles y la quinta
columna es el rango espectral utilizado. La sexta columna es la multiplicidad sugerida para la
estrella: binaria espectroscopica de una linea (SB1), o sistema estelar individual (SS).

(@) La velocidad radial mostrada corresponde al promedio y desviaciéon esténdar de los valores

individuales presentados en S86, la cual estd en el rango 50 — 100 km s—!.

Referencias. B23: Blomme et al. (2023), C72: Crampton (1972), M11: Markova et al. (2011),
S86: Solivella & Niemela (1986), W11: Williams et al. (2011), Z08: Zwitter et al. (2008).

He I A5876, N IV A\6380 y He II A6683. Si bien las lineas de N III, N IV y Si IV estan en
emision, éstas se originan en la fotosfera de las estrellas del tipo O2—03.5. En las Figuras
B3.1 y B3.2 se presentan algunos ajustes Gaussianos realizados a las lineas espectrales
mencionadas. De esta forma, se calculé V; grix = 98.2 £14.0 km s™! el cual esta en linea
con la mayoria de los resultados encontrados en la literatura para HD 64568 (B3.1). No
obstante, el valor de V, gy, discrepa con el resultado obtenido por Zwitter et al. (2008),
pero debemos considerar que este estudio midi6 la velocidad radial utilizando las lineas de
Paschen en la region cercana al triplete de Calcio (8450 — 8750 A), lo que probablemente
introduce errores sistematicos en las mediciones de velocidad radial debido a lo débil (y
anchas) que son estas lineas en estrellas O-tempranas (Gray & Corbally 2009). Ademas,
Gaia DR3 reporta un valor de V, = 117.1 km s~! luego de aplicar las correcciones de
Blomme et al. (2023) (V; = 114.8 km s™! sin la correccion), pero el espectrometro de Gaia
también utiliza la region del triplete de Calcio para medir velocidades radiales (ver Figura
1 de Blomme et al. 2023). Por ende, considerando que la velocidad radial real de HD 64568
esta en el rango ~ 80 — 100 km s~!, el método descrito en la Secciéon 2.3.5 parece ser
robusto en cuanto a la determinacion de velocidades radiales, siempre que se pueda ajustar
un perfil Gaussiano al menos al nucleo de la linea espectral. Por otro lado, la evidencia
apunta a que HD 64568 es un sistema estelar individual, por lo que recomendamos su uso
como referencia de velocidad radial para estrellas de tipo O-temprano e incluso O-medio.

Por otra parte, HD 135378 (K3 III, Houk & Cowley 1975) es una estrella brillante (V' < 10
mag) ubicada en el Complejo RCW 91, a ~ 6’ hacia el sureste de Lynga 3. La estrella
corresponde a una fuente de primer plano (d ~ 0.5 kpc), y reporta una velocidad radial
precisa en Gaia DR3 (V, = —15.8 £ 0.3), dado que es una estrella de tipo espectral tardio.
La estrella HD 135378 fue observada en una campana observacional con TSpec el dia
19/07/2024 (Prog. ID 24A-527072), lo que nos permitié re-clasificar HD 135378 con el
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Figura B3.1: Ajustes Gaussianos linea por linea realizado a diversas lineas de la fotosfera de
HD 64568. Las bandas rojas representan las regiones utilizadas para ajustar el perfil de Gauss,
mientras que las bandas azules representan las regiones utilizadas para la estimacién del continuo.
En la parte inferior de cada ajuste, se muestran los valores residuales luego de sustraer el ajuste
Gaussiano a la linea espectral.
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Figura B3.2: Ajustes Gaussianos linea por linea realizado a diversas lineas de la fotosfera de
HD 64568. Las bandas rojas representan las regiones utilizadas para ajustar el perfil de Gauss,
mientras que las bandas azules representan las regiones utilizadas para la estimacién del continuo.
En la parte inferior de cada ajuste, se muestran los valores residuales luego de sustraer el ajuste
Gaussiano a la linea espectral. Para N III A4640 solo se ajust6 el niucleo de la linea, dado que las
alas se mezclan otras lineas de emision (e.g. N III o C IV). Para N IV A\6380 solo se ajusto el ala
roja, dado que el ala azul se mezcla con una DIB.
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tipo espectral G8 III. Nuevamente, a través de ajustes Gaussianos linea por linea (Seccion
2.3.5), se midi6 la velocidad radial de 17 lineas presentes en el espectro: Mg I 222814,
Ca I 222657, A1 T A21169, Al I A21098, Mg I A\21066, Mg I A17113, Al T A16755, Mg I
A15029, A1 T A13154, A1 T A13127, Mn I A12903, Si I A12274, Mg I A\12086, Si I A\12034, Fe
I A11976, Mg I A11831 y Si I A10588. En este caso, se debe tener cuidado con la seleccion
del continuo, dado que las estrellas tardias estan repletas de lineas de absorcion que
enmascaran el continuo estelar. En las Figuras B3.3 y B3.4 se presentan algunos ajustes
Gaussianos realizados a las lineas espectrales mencionadas. De esta forma, se calculd
Vigrit = —22.7 £17.4 km s™! el cual es consistente con la velocidad radial reportada
en Gaia DR3. En consecuencia, es confiable el método para medir velocidades radiales
con ajustes Gaussianos linea por linea (Seccion 2.3.5), siempre que exista prolijidad en la
seleccion de las lineas y en la eleccion de las regiones de ajuste/continuo.

B4. Velocidad peculiar

B4.1. Calculo de cada componente

Velocidad peculiar tangencial
El movimiento propio observado en una estrella esté directamente relacionada a la velocidad
tangencial (total) con la transformacion:

Vi
p=K- (B4.1)
d
En donde p es el movimiento propio observado (mas yr~!), V; es la velocidad tangencial (km
s71), d es la distancia heliocéntrica (kpc), y K = 4.74 es una constante de transformacion
de unidades.

Para calcular la velocidad peculiar tangencial (V; pec), se desarrollé un algoritmo en Python
que utiliza la prescripcion de Moffat et al. (1998). En primer lugar, se transforman los
movimientos propios observados de coordenadas ecuatoriales (RA y Dec) a coordenadas
galacticas (I y b), de forma que podemos expresarlos como:

M = Hi,e + Hirot + Hi pec

(B4.2)
Mo = Moo + Mbrot T Hb pec
Luego, se calcula la componente solar a través de las siguientes expresiones:
e = N (UQSinl — V@cosl)
Kd (B4.3)

1
oo = 772 (Ugcoslsinb+V@sinlsinb— W@Cosb)

En donde Ug, Vi v Wg, corresponden al movimiento del Sol con respecto al LSR. En
nuestro caso, utilizaremos los valores Uy, = 10.8 km s7!, V, = 13.6 km s, y W, = 7.6
km s~ (Ajuste A5 en la Tabla 3 de Reid et al. 2019).
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Figura B3.3: Ajustes Gaussianos linea por linea realizado a diversas lineas de la fotosfera de
HD 135378. Las bandas rojas representan las regiones utilizadas para ajustar el perfil Gaussiano,
mientras que las bandas azules representan las regiones utilizadas para la estimacién del continuo.
En la parte inferior de cada ajuste, se muestran los valores residuales luego de sustraer el ajuste
Gaussiano a la linea espectral.
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Figura B3.4: Ajustes Gaussianos linea por linea realizado a diversas lineas de la fotosfera de
HD 135378. Las bandas rojas representan las regiones utilizadas para ajustar el perfil Gaussiano,
mientras que las bandas azules representan las regiones utilizadas para la estimacién del continuo.
En la parte inferior de cada ajuste, se muestran los valores residuales luego de sustraer el ajuste
Gaussiano a la linea espectral.
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Después, se calcula la componente de rotacion Galéctica con las siguientes expresiones:

- 1 Ry
Hirot = 7= ( Toosh (Q— Q) cosl — Q)
1 R (B4.4)
0 . .
Hbrot = ? ( — 7(9 — Q()) SlanIDl)

En donde Ry es el radio Galactocéntrico del Sol, €2y es la velocidad angular de la Galaxia
en la posicion del Sol, y Q la velocidad angular de la estrella. Por un lado, 2y = ©¢/ Ry,
en donde Oy es la velocidad circular de la Galaxia en la posicion del Sol. Por otro lado,
) = ©g/R, en donde R es el radio Galactocéntrico de la estrella observada, el cual se

calcula como R? = R2 + d? cos> b — 2dRy cos bcosl. En nuestro caso, utilizamos los valores
Ry = 8.15 kpc y ©¢ = 236 km s™! (Ajuste A5 en la Tabla 3 de Reid et al. 2019).

Una vez se calcula la componente solar (p,6 y tye) v la componente Galactica (14 ot
Y Mbrot), se utilizan los movimientos propios de Gaia DR3 o VIRAC2 convertidos a
coordenadas Galacticas (y; y 1p) v la Ecuacion B4.2 para calcular el movimiento propio
peculiar de las estrellas. Luego, con la Ecuacion B4.1 se calcula la velocidad peculiar en
coordenadas Galacticas (Vii—pec ¥ Vib—pec)- A su vez, se propaga la incertidumbre de los
movimientos propios y la distancia, de forma que el error asociado a la velocidad peculiar
tangencial se puede expresar como:

d Od2
U‘[t,lfpec = E\/O-/%lpec + (:ul,pec E)

(B4.5)
_d 0d 2
U‘/’tvb*PeC - E\/Uﬂbpec + (’Ltbzpec d )

2 ~ 2 2 ~ 2 . . .
e O Y Oy RO, Luego, la velocidad peculiar tangencial y

su incertidumbre se calculan como sigue:

en donde se asume o

_ 2 2
V;f,pec - \/V;,l—pec + V;f,b—pec

2 2
‘/t,l— ec ‘/t,b— ec
o = Py + | =0
‘/t,pec - ‘/t ‘/t,lfpec % ‘/t,bfpec
;pec ,pec

Velocidad peculiar radial
Para calcular la velocidad peculiar radial (V; pec), también se empled la prescripcion de
Moffat et al. (1998), por lo que primero se expresa la velocidad radial observada como:

(B4.6)

‘/r = ‘/7‘,6) + ‘/r,rot + V;“,pec (B47>
En donde la componente solar y de rotacion se calculan como:

Vio = —Ugcoslcosb — Vgsinlcosb — Wy sinb

B4.8
Virot = Ro (2 — Q) cosbsinl ( )

Luego, con la Ecuacion B4.7 se calcula el valor de V;. ,e.. El error observado en la velocidad
radial domina por sobre las demas componentes, por lo que asumimos oy, .. =~ oy, .
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Velocidad espacial
La velocidad espacial (Vs) corresponde a la velocidad peculiar de la estrella y se calcula
como:

Vo =1/ Ve + V2

t,pec T,pec

(B4.9)

En la Tabla D.5, se presentan los valores calculados de velocidad peculiar tangencial,
velocidad peculiar radial y velocidad espacial.

B4.2. Validacion de la metodologia

Para validar el calculo de la velocidad peculiar tangencial V; e, se aplico la prescripcion
de Moffat et al. (1998) a estrellas del GOSC y se compar6 los valores de V, ,e. con los
valores de V{2 obtenidos por Carretero-Castrillo et al. (2023).

El método de Carretero-Castrillo et al. (2023) emplea un sistema de referencia regional
(Regional Standard of Rest, RSR) centrado en la estrella observada, en lugar del LSR que
estd centrado en nuestro Sol. Para calcular las velocidades peculiares a partir del sistema
RSR, Carretero-Castrillo et al. (2023) utilizaron las posiciones, movimientos propios y
paralajes del catalogo Gaia DR3. Dado que el sistema RSR requiere el uso de velocidades
radiales, Carretero-Castrillo et al. (2023) calcularon una velocidad radial tedrica que
corresponde a la velocidad radial de la estrella si siguiera el movimiento de la curva de
rotacion Galéactica. Luego, calcula la velocidad peculiar en el plano del cielo paralela al
plano Galactico (Vran), la velocidad peculiar en el plano del cielo perpendicular al plano
Galactico (Wgsr), v la velocidad peculiar en la linea de vision (Vi0g). De esta forma,
la velocidad peculiar tangencial se puede calcular como VEhe = / Vi + Wisg. Para
detectar estrellas runaways en el plano del cielo, Carretero-Castrillo et al. (2023) definieron
el pardmetro estadistico E, que se define en base al promedio y desviaciéon estandar de
un ajuste Gaussiano a la distribucion de velocidades de las estrellas de campo en los
catalogos GOSC y BeSS? (u$han, HSRsry Ovian: Owasr), los errores individuales de las
estrellas (oyvran, owrsr), ¥ normalizado a 30 de significancia. Las estrellas con £ > 1
son clasificadas como runaways mientras que las estrellas con F < 1 se clasifican como
estrellas de campo.

Para mantener consistencia con los resultados de Carretero-Castrillo et al. (2023), utilizamos
el catalogo GOSC, puesto que es un catalogo completo de estrellas O brillantes (V' < 8
mag) y por ende con mediciones relativamente precisas de paralajes en Gaia DR3 (i.e.
distancias). Asimismo, empleamos las posiciones, movimientos propios y paralajes de Gaia
DR3, en donde los paralajes estan corregidos por el punto cero siguiendo la prescripcion
de Maiz Apellaniz (2022). La ventaja del método descrito en la Seccion 2.3.6, es que para
calcular la velocidad peculiar tangencial no se requiere conocer la velocidad radial de la
estrella, a diferencia del método de Carretero-Castrillo et al. (2023) descrito anteriormente.
Desafortunadamente, Carretero-Castrillo et al. (2023) proveen los valores de V. solo
para las estrellas con £ > 1, asi que vamos a comparar nuestros valores de V} pe. con
estas estrellas. En la Figura B4.1 se presenta el diagrama de comparacion entre ambas

velocidades peculiares, mientras que en la Tabla B4.1 se presentan las estrellas utilizadas
del catalogo GOSC.

En la Figura B4.1 podemos observar una excelente correspondencia entre los valores de

3http://basebe.obspm.fr/basebe
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Figura B4.1: Diagrama de comparacion entre las velocidades peculiares tangenciales
calculadas V; pec con la metodologia de la Seccion 2.3.6 y las velocidades en el plano del cielo
Vi2ho calculadas por Carretero-Castrillo et al. (2023). La linea negra continua representa
la funcion identidad.

Vipee ¥ Vo, salvo para un niimero acotado (< 5) fuentes, destacando asf la consistencia
del método descrito en la Seccion 2.3.6. Curiosamente, el limite de deteccion de estrellas
runaways cae en el rango V; e = 15 — 20 km s™! si se utiliza el criterio de Carretero-
Castrillo et al. (2023), que es significativamente menor que los limites tipicamente usados
en la literatura (V; pec > 25 km s71). Ademaés, estos nuevos valores se superponen con los
limites definidos para estrellas walkaways (Renzo et al. 2019b), lo que dificulta atin mas
la diferenciacion de estos objetos si s6lo nos basamos en V; ,e.. En cualquier caso, definir
un limite de V; pec > 15 km s~! podria ser util para identificar estrellas OB en un ctmulo
joven que pueden ser tanto runaways lentas como walkaways réapidas.

Tabla B4.1: Velocidades peculiares tangenciales para estrellas del catdlogo GOSC. La primera columna
es el identificador de la base de datos de SIMBAD, mientras que la segunda columna es el tipo espectral
asignado en el GOSC. La tercera columna es la velocidad peculiar tangencial V; o calculada con la
metodologfa de la Seccién 2.3.6. La cuarta columna es la velocidad peculiar tangencial V25, calculada
por Carretero-Castrillo et al. (2023), mientras que la quinta columna es el parametro estadistico E que
permite identificar estrellas runaway.

D SpT Vi pec Vero £
km s~! km s~!

SS 215 02 If*/WN5 44.1 £5.2 47.8 £5.2 1.9

WR 21a 02 If*/WN5 27.0 £ 2.8 37.3+4.6 1.6

HD 64568 03 V((f*))z 41.2+54 404 +4.7 2.1

Continta en la pdgina siguiente
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D SpT Vi pec Vire £
km s~1 km s~!
BD+43 3654 04 If 36.9+1.5 404+24 2.2
HD 16691 04 If 36.4+3.3 36.2+42 1.7
BD-+50 886 04 V((fc)) 30.6 +£3.1 3056+£39 15
HD 96715 04 V((f))z 41.2+4.3 35.0+52 1.6
LS IIT +41 20 04.5 III(n)(fc)p 358+ 1.1 336+14 2.1
V* V2011 Cyg 04.5 TV (n)(f) 37.4+1.9 36717 23
HD 193682 04.5 TV (1) 50.1 £ 3.2 45.6 + 3.3 2.2
RL 128 04.5 V((¢))z 74.3+14.7 70.7+172 1.4
HD 155913 04.5 Vn((f)) 70.9+5.1 70.5+45 34
ALS 17591 O5: n(f)p 16.0 £ 1.6 16.0+£1.2 1.1
HD 14434 05.5 TVon(f)p 26.1 £ 2.8 27.2+5.0 1.3
LS TIT +56 109 05.5 V(n)((fc)) 72.4+6.0 74.4+68 2.9
BD-+60 134 05.5 V(n)((f)) 76.7+3.9 7.8 +47 3.7
BD-14 5040 05.5 V(n)((f)) 50.3 £1.8 50.4+2.2 2.9
HD 48099 05.5 V((f))z 244433  235+34 14
HD 153919 06 Iafcp 57.7+5.8 53.3+7.0 2.0
HD 338931 06 III(f) 32.8£2.2 353+£33 20
TYC 7370-460-1 O6 V((f)) 374+19 398+£39 23
HD 172175 06.5 I(n)fp 412+ 29 41.8+3.6 2.2
CD-26 5136 06.5 Tabf 77.9+10.7 73.7+£16.7 1.6
HD 157857 06.5 II(f) 136.5+21.9 136.1+21.0 2.6
HD 130298 06.5 III(n)(f) 31.6 +2.3 304+32 1.8
BD-15 1909 06.5 V((f))z 22.5+3.1 24.7+42 1.0
HD 12993 06.5 V((f)) Nstr 30.0+24 27.9+3.6 1.5
HD 227018 06.5 V(())z 52.9+3.5 474438 2.2
HD 228841 06.5 Vn((f)) 52.7+2.1 482+29 24
HD 326775 06.5 V(n)((f))z 28.4+1.1 2885 +1.7 1.7
BD-+60 2522 06.5 (n)fp 25.1+2.4 26.5 £+ 2.3 1.6
BD-10 4682 O7 Vn((f)) 34.0+£2.6 30.7+56 1.3
HD 36879 O7 V(n)((f)) 7744101 7724114 22
HD 44811 07 V(n)z 33.3+3.7 33.7+69 1.3
HD 46573 07 V((f))z 415430  404+46 2.0
HD 5689 O7 Vn((f)) 429+ 3.6 449+48 2.1
HD 313846 O7: Iafpe 21.7+1.8 28.4+6.7 1.1
HD 166734 07.5 Taf 19.2+2.1 189+14 1.2
* 9 Sge 07.5 Tabf 48.7 + 8.2 47.1+£8.1 1.8
HD 192639 07.5 Tabf 35.9+29 383+33 22
CD-34 4496 07.5 Ib(f)p 80.2+6.7 85.1+5.6 3.9
HD 120521 07.5 Ib(f) 34.3+4.5 346+£45 1.8
HD 171589 07.5 T1(f) 39.7+47 358469 12
BD-+60 261 07.5 II(n)((f)) 42.1+ 3.7 41.3+44 2.0

Continta en la pdgina siguiente
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D SpT Vi pec Vire £
km s~1 km s~!
HD 186980 O7.5 III((f)) 34.3+34 300+3.7 14
HD 124979 07.5 TV(n)((f)) 134.9+25.7 1309+24.6 1.9
HD 74920 07.5 Ivn((f)) 496453  447+65 1.7
HD 168461 O7.5 V((f)) Nstr | 18.6+1.1 180+1.0 1.2
HD 41997 07.5 Vn((f)) 76.7 £ 6.8 77.3+9.1 28
HD 338916 07.5 Vz 21.3+1.0 212410 1.4
HD 96917 08 Ib(n)(f) 532473  541+6.3 2.2
V* AB Cru 08 111 93.6 +12.4 8544121 2.1
HD 116282 08 ITI(n) 19.8 £1.8 28.0+6.2 1.2
HD 94024 08IV 50.4 £ 5.1 499+43 25
HD 191978 o8V 32.5+2.9 30.0 £ 2.2 1.8
V* TU Mus 08 V(n) 24.4+26 25.6 +3.7 1.3
HD 303492 08.5 Iaf 38.4+6.0 50.9+6.3 2.0
BD-+39 1328 08.5 Tab(n)(f) 35.0£5.3 378+6.2 1.7
HD 125241 08.5 Ib(f) 23.1+2.4 21.5+4.1 1.1
HD 74194 08.5 Ib-II(f)p 41.3+3.9 36.0+55 1.6
HD 75211 08.5 II((f)) 28.0+ 1.7 23.6+3.0 1.2
HD 116852 08.5 II-III((f)) 209.8 +£40.5 209.7+43.0 2.2
BD-08 4617 08.5 I1(n) 57.0+ 3.0 53.7+6.2 1.9
BD-+36 4145 08.5 V(n) 23.7+1.0 20.0 £2.2 1.0
HD 91837 08.5 Vn 289+34 25.0+4.8 1.2
HD 298429 085V 15.8 £ 0.6 20020 1.0
HD 148546 09 Iab 34.7+4.6 37.3+6.6 1.6
HD 202124 09 Iab 57.5 + 8.6 56.9+9.8 1.7
HD 228779 09 Iab 449427 405+33 19
HD 155756 09 Ibp 53.4+£5.8 55.4+7.6 2.2
HD 105627 09 II1 18.0 £2.2 164+16 1.1
HD 76968 09.2 Ib 49.8 £5.5 55.7 £ 5.1 2.2
HD 164438 09.2 1V 25.7+2.1 221450 1.1
HD 57682 09.2 1V 83.3+£16.5 825+14.8 2.0
HD 15137 09.5 II-I1In 34.0+54 35.2+85 1.3
HD 15642 09.5 II-I1In 25.3 +£2.7 25.5+4.2 1.2
HD 192001 09.5 IV 24.3+1.8 21.7+17 14
V*Y Cyg 09.5 1V 83.5+9.7 81.7+£99 28
HD 195592 09.7 Ta+ 41.3+3.1 45.1+4.0 2.3
HD 226868 09.7 Iabp var 271+1.9 21.6 + 3.0 1.1
HD 225146 09.7 Tab 21.1+2.1 24.8+4.0 1.1
HD 75222 09.7 Tab 71.6+£6.4 67.3+6.8 3.0
HD 165319 09.7 Ib 17.7+£1.7 186+22 1.2
HD 18409 09.7 Ib 479+ 5.8 46.7 £ 5.0 2.3
HD 13745 09.7 II(n) 40.8 £5.7 42.0+81 1.6

Continta en la pdgina siguiente
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D SpT Vipec Ve E
km s~ ! km s~ !
V* V1012 Sco 09.7 III(n) 24.04+ 2.1 23.84+2.9 1.3
HD 189957 09.7 111 21.6 2.5 21.0+1.9 1.3
HD 104565 0C9.7 Ia 206.4 +26.2 193.6 £25.2 3.5
LSIV-133 ONG6 V((f)) 16.4 £0.7 19.8+4.6 1.0
V* V479 Sct ONG6 V((f))z 89.9 +4.2 90.9+49 4.3
HD 191423 ON9 II-ITInn 30.9+ 2.8 29.7+ 2.1 1.8
HD 201345 ON9.2 IV 50.0 £ 7.6 49.4 + 8.8 1.6
HD 89625 ON9.2 IVn 28.8+2.4 22.6 4.0 1.1
HD 12323 ON9.2 V 53.3 7.7 53.44+9.5 1.7
HD 117490 ON9.5 ITInn 60.3 £5.0 63.0+6.4 2.3
HD 105056 ON9.7 Ia+ 48.2 + 7.6 53.1 £ 9.7 1.8
HD 191781 ON9.7 Iab 23.44+1.6 203+ 1.5 1.3
HD 89137 ON9.7 II(n) 454+ 7.3 39.4+8.2 1.5
HD 94909 BO Ia 43.1 £6.0 43.5+4.9 2.0
CPD-50 9557 BO Ib 63.9+4.9 64.8 6.8 2.4
V* GP Vel B0.2 Ia 50.0 &+ 3.9 46.1 +4.2 2.4
HD 171012 B0.2 Ia 479+5.2 52.1 £ 8.5 1.9
BD-08 4623 BO0.5: Ia: 2814+ 1.5 288+ 1.9 1.8
HD 190066 B0.7 Iab 57.8 £7.2 55.3 £ 6.8 2.0
HD 161961 B0.7 I1 33.3+3.3 32.3+3.1 1.9
HR 3944 B0.7 11 5724+ 7.0 54.7 + 8.7 2.1

Fin de la Tabla B4.1

B5. Descontaminacion de estrellas de campo

B5.1.

La region de control debe ser elegida apropiadamente para estudiar el comportamiento de
la poblacion estelar de campo. Para nuestro anélisis, hemos seleccionado cinco regiones de
control candidatas (ver Fig. B5.1) a partir de la inspeccion visual de imagenes infrarrojas
del Complejo RCW 91, principalmente del satélite Spitzer (infrarrojo medio) y satélite
Herschel (infrarrojo lejano). Las regiones de control fueron elegidas fuera de la nube
infrarroja, de forma que cubran distintos grados de extincion, y finalmente elegir la region
que mejor represente a la poblacion estelar de campo en RCW 91. Las regiones de control
1 v 5 se encuentran a la misma latitud galactica que RCW 91B, mientras que la regiéon
de control 2 tiene la misma latitud Galactica que Lynga 3. Las regiones de control 3 y 4
estan ubicadas ~ 0.4° mas lejos y mas cerca del plano Galactico, respectivamente.

Eleccién de las regiones de control

Para determinar que regiéon de control es mas adecuada para cada grupo, se ha aplicado el
test estadistico de Kolmogorov-Smirnov (KS) al conjunto de datos fotométricos infrarrojos.
El método consiste en comparar un conjunto de datos con una distribuciéon de probabilidad,
como lo puede ser una distribuciéon uniforme, una distribucion de Poisson o una distribucion
normal. En nuestro caso, aplicaremos un método alternativo, el cual consiste en estudiar la
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funcion de distribucién de probabilidad de un pardmetro comtn en dos conjuntos de datos,
para asi determinar el grado de similitud entre ambas distribuciones. Esta similitud se
puede cuantificar a partir del valor P, cuyo valor oscila entre 0 y 1, en donde P = 1 indica
que las distribuciones son iguales, mientras que P = 0 significa una similitud nula. El test
KS seré aplicado a la distribucion del niimero de estrellas N en funciéon del color (J — Ks)
de cada region de control, el cual debe estar normalizado por el nimero total de cuentas y
el ancho del intervalo para convertir N(J — K's) a una funcion densidad de probabilidad.
Se eligio el color (J — K's) por sobre (J — H) o (H — Ks), debido a que en el filtro H se
pierden algunas fuentes que si presentan magnitudes J y/o Ks (como la estrella S1).

_Spitzer8.0pm

Control 4 Control 4

@ o

CUmroI 1 . RCW n] B .

.‘ ' .
Conlml 5 Control 1 RCW IE.I‘I & Control 5

(n ntrol 2

—Lynga 3

Figura B5.1: Imagenes de tamano 1.2° x 1.2° del Complejo RCW 91, en el filtro de 8.0 um de
Spitzer (panel izquierdo) y en 160 um de Herschel (panel derecho). Las regiones de control estan
representadas por los circulos amarillos de radio 5. Ademaés, se muestra la ubicacion de RCW
91B y Lynga 3. Ambas imégenes estan en coordenadas galécticas y las lineas blancas punteadas
representan intervalos de Ab = 0.5°.

Para realizar este analisis se utilizo el paquete ndtest* de Python, el cual recibe como
entrada cuatro vectores con los valores de (J — Ks) y N(J — Ks) para dos conjuntos
de datos. Por la forma en que se construye la distribucion N(J — K's), los valores de P
obtenidos serén sensibles a tres factores: el drea considerada, el ancho del intervalo y el
rango de color considerado, siendo este ultimo el factor mas importante. Por ejemplo,
las regiones de control 1, 2 y 3 poseen estrellas con 0 < (J — Ks) < 4, mientras que las
regiones de control 4 y 5 presentan una poblacion mas enrojecida con 0 < (J — Ks) < 6.
La cola de la distribucion con 4 < (J — K's) < 6 influye significativamente en el céalculo
de P, alcanzando valores de ~0.1 cuando las regiones 4 y 5 se comparan con las regiones
1, 2 y 3. En todas las regiones de control, la poblacién estelar se encuentra concentrada
entre 0.5 < (J — Ks) < 3.0 aproximadamente, por lo que debemos considerar este
rango (o uno similar) para realizar el test KS. Por ende, nos limitaremos a comparar las
regiones candidatas en el rango 0.5 < (J — Ks) < 3.0, utilizando un ancho de intervalo
A(J — Ks) = 0.2 mag y una region circular de radio 5’, para seleccionar un considerable

4github.com /syrte /ndtest
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nimero de fuente por intervalo y asegurar una buena estadistica. En la Tabla B5.1 se
presentan los resultados obtenidos al comparar las regiones de control entre si, asi como
también con una distribucion total que corresponde a la suma de todas las regiones.

Control 1 Control 2 Control 3 Control 4 Control 5
Control 1 1.000 0.911 0.785 0.786 0.981
Control 2 0.911 1.000 0.999 0.347 0.346
Control 3 0.785 0.999 1.000 0.241 0.346
Control 4 0.786 0.347 0.241 1.000 0.981
Control 5 0.981 0.346 0.346 0.981 1.000
Total 0.981 0.911 0.630 0.786 0.911

Tabla B5.1: Resultado del test estadistico KS aplicado a todas las regiones de control con la
distribucion N(J — K's), indicando el valor de P en cada casilla. La tltima fila (Total) corresponde
a la suma de todas las regiones de control. Se ha considerado un area circular de radio r = 5', un
ancho de intervalo A(J — Ks) = 0.25 y un rango 0.0 < (J — Ks) < 3.5.

Las regiones de control que mejor representan con la muestra total de regiones de campo
son las ntimero 1 y 5, pero la regiéon 1 se correlaciona mejor de forma individual con
las demas regiones de control. Si bien, la region 3 parece ser la menos representativa en
términos estadisticos, hay que tener en cuenta que esta region es la mas alejada del plano
medio Galactico (extincion muy baja), por ende su estadistica se arruina al combinarla
con las regiones 4 y 5 que poseen una poblacién més enrojecida. Es més, las regiones 4 y 5
se correlacionan muy bien entre ellas, asi como también con la region 1, debido a que se
encuentran en regiones de extincion moderada-alta. De esta forma, la regién de control 1
es la més representativa de las regiones de control candidatas y de la combinacion de éstas.

Para el area de RCW 91B utilizaremos la region de control 1, pues es la més representativa
en términos estadisticos de la poblacion estelar de campo, y también posee una latitud
galactica similar (b ~ —0.5°). En cambio, para el area de Lynga 3 utilizaremos la region
de control 2, dado que Lynga 3 se ubica a una latitud galactica més baja (b ~ —0.7°) y en
una region mas limpia de emision infrarroja extendida (ver Figura B5.1).

B5.2. Validacion del algoritmo

Para validar el algoritmo de descontaminacion descrito en la Seccidon 2.3.7, se replicardn
los resultados obtenidos por Maia et al. (2010) para el camulo abierto NGC 1981.

En primer lugar, se obtuvo un catalogo con fotometria de 2MASS para un area circular de
radio 2° centrada en las coordenadas NGC 1981. Dado que Maia et al. (2010) no entregan
las coordenadas de la region de control utilizada, se seleccioné visualmente una region
adyacente mediante las imagenes infrarrojas de Herschel, evitando la brillante nebulosa al
sur de NGC 1981. La region de control elegida esté ubicada a ~ 1° hacia el noroeste de NGC
1981, en las coordenadas (RA, Dec) = (05:32:18.11, -03:43:37.12). Luego, seleccionamos
las fuentes mas brillantes que el limite de magnitud de 2MASS (Jj, = 15.8, Hym = 15.1 y
Kgim = 14.3). En este caso, aplicamos el algoritmo de descontaminacion en su version 3D,
utilizando la magnitud J, color (J — H) y color (J — Kg) como parametros. Asimismo,
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definimos una grilla de tamano A(J — Kg) = 0.3, A(J — H) =03y AJ = 0.6 mag, y
elegimos no reasignar el valor de P utilizando movimientos propios, pues carecemos de estas
medidas. Por otro lado, utilizamos is6cronas PARSEC de diferentes edades, desplazadas a
una distancia de 0.38 kpc (Maia et al. 2010), y enrojecidas con Ay, = 0.2 mag y una ley
de extincion canonica (Rieke & Lebofsky 1985).

En la Figura B5.2 se presentan los resultados de la descontaminacién obtenidos por Maia
et al. (2010) y aquellos obtenidos con el método de la Secciéon 2.3.7. En ambos casos, en la
region mas interna del camulo (r < 16’), se recupera con alta probabilidad P las fuentes
brillantes de la secuencia principal en (J — H) ~ —0.1 y J < 9 mag. Ademéas, en ambos
casos se recuperan las fuentes muy enrojecidas con (J—H) > 0.9y (J— Kg) > 1.2 con alta
probabilidad P. Si bien, no se recuperaron exactamente las mismas fuentes (posiblemente
debido a la eleccion de la region de control), la forma de la distribucion y el gradiente
observado en el valor de P se asemejan bastante en ambos casos. Por ende, el rendimiento
del algoritmo de descontaminacién descrito en la Seccion 2.3.7 es virtualmente el mismo que
el procedimiento de Maia et al. (2010). Es interesante notar como la zona de pre-secuencia
principal en las is6cronas de PARSEC, concuerda muy bien con las isdcronas de Siess
utilizadas por Maia et al. (2010).
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Figura B5.2: Panel superior: CMD de la region de ctimulo (izquierda), control (centro) y camulo
descontaminado (derecha) para NGC 1981 (Figura 8 de Maia et al. 2010). Panel inferior: Mismo
significado que el panel superior, pero utilizando el algoritmo de descontaminaciéon detallado en

la Seccion 2.3.7 (sin utilizar movimientos propios).



Apéndice C

Figuras adicionales

En este apéndice se presenta:

1.

Espectros opticos de las estrellas con tipo espectral O2—B3, ubicadas fuera del area
definida para RCW 91B y Lynga 3 (Figura C.1).

. Espectros 6pticos de las estrellas con tipo espectral fuera del rango O2—B3, detectadas

a lo largo del Complejo RCW 91 (Figuras C.2 y C.3).

. Espectros en el infrarrojo cercano de las estrellas con tipo espectral O2—B3, ubicadas

fuera del area definida para RCW 91B y Lynga 3 (Figura C.4).

Espectros en el infrarrojo cercano de las estrellas con tipo espectral fuera del rango
02—B3, detectadas a lo largo del Complejo RCW 91 (Figuras C.5, C.6, C.7, C.8,
C.9, C.10, C.11, C.12, C.13, C.14, C.15, C.16, C.17, C.18 y C.19).

. Espectro optico de la fuente RFS3, ubicada en NGC 3603 (Figura C.20).
. Imagenes en los filtros de Hae (SuperCOSMOS) y de 12 pm (WISE) centradas en la

fuente RFS8 (Figura C.21).

Imégenes en los filtros de 24 pm (Spitzer) y Ha (SuperCOSMOS) de Lynga 3 (Figura
C.22), obtenida del trabajo de Gvaramadze et al. (2015).

. Imégenes en la banda H de VISTA y HAWK-I de Sapaki (Figura C.23).
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Fe T A\4891, He I \4921, Fe 1 A\4957, Fe T A\5041, Mg I A\5167-72-83, Fe I A5206 y Fe I A5211.
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Figura C.3: Espectro éptico de la estrella de tipo WN detectada cerca de la region RCW 91A (fuente WR 67-3 de la Tabla D.1). Las transiciones atémicas
corresponden a N II A\3995, He I A\4009, He I A4026, N IV \4058, Si IV 4089, Hé, Si IV A\4116, He I A\4121, He I \4144, He II A\4200, Hvy, He I \4387, He I \4471,
He II A4542, Si III AM4553-68-75, N V AA4604-20, N IIT A\4634-40, C III AX4647-50-51, He II A\4686, He I \4713, H3, He I A\4921, N II A\5001 y He I A5015.
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Figura C.4: Espectros en el infrarrojo cercano de las estrellas de tipo O2—B3 que estan fuera del area definida para RCW 91B y Lynga 3 (fuentes S100,
S105, F10, F3, F7, S108, S109, T2e, S104 y S107 de la Tabla D.1). Las transiciones atomicas corresponden a Pad, He 1T A10123, He I A\10314, He IT A10419, He I
A10830, Pay, He I A\11048, He IT AA11626-73, C IV A11910, He I A\11969, He T 12527, He I A12784, Pa3, He I A\12845, He I A12972, Brl4, Br13, Br12, Brll, He II
A16918, He I A17002, Br10, He T A20581, C IV AA20705-796-846, N V A20991, He T A21125, N III A21160, He I A\21610, Brvy, y He IT A21885. Las DIBs marcadas
corresponden a A10506, A10697, A10780, A11797, A\12337, A\13175, A16226, A16578 y A16588.
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Figura C.5: Espectros en el infrarrojo cercano de estrellas de tipo B4-A4 detectadas en el Complejo RCW 91 (fuentes S135, tgt14, tgt14d, S52, F4, S30b, S27a,
S27b, F6, S102 y S103 de la Tabla D.1). Las transiciones atomicas corresponden a Pad, He I A10314, C T AA10686-694-707-734, He I 10830, Pa~y, He I 11048, He
1 A11969, He T \12527, He T A12784, Pag, He I A12845, He I A12972, Br12, Brll, He I A17002, Br10, He T A\20581, Hy A20735, He I A\21125, Hy A21218, He I
221610, Brvy, y Hy A22233. Las DIBs marcadas corresponden a A10506, A10697, A10780, A11797, A12337, A13175, A16226, A16578 y A16588.
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Figura C.6: Espectros en el infrarrojo cercano de estrellas de tipo Be detectadas en el Complejo RCW 91 (fuentes HD 134958, tgt10 y tgt16 de la Tabla D.1).

Las transiciones atomicas corresponden a Pad, He 1T A10123, He T A10314, He II A10419, He I A10830, Pary, He I A\11048, He 1T AX11626-73, He I A11969, He I

A12527, He T A12784, Paj3, He I A12845, He I A12972, Br12, Brll, He II A16918, He I A17002, Br10, He I 20581, He I A21125, He I A21610, Brv, y He II \21885.

Las DIBs marcadas corresponden a A10506, A10697, A10780, A11797, A12337, A13175, A16226, A\16578 y A16588.
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Figura C.7: Espectro en el infrarrojo cercano del YSO detectado en el Complejo RCW 91 (fuente T2g de la Tabla D.1). Las transiciones atoémicas corresponden
a Pad, Pay, Pag, Br12, Brll, Br10, He I A20581 y Brv. Las DIBs marcadas corresponden a A10506, A10697, A10780, A11797, A12337, A13175, A16226, A16578 y
A16588.

8€C

SHTVNOIDIAY SVUINODIA "D OTALIdVD



| 530a
Go-2V

524
Gl1V

| S50b
Ko-2v

Flujo normalizado + A(Flujo)

T e TR b R PPt L, bty e
A ] s R e R e e

545
K3 Vv
=
r " = U
[ == - - - = - - - = = & it m | e o
£ s @ @ zfaf & ™ z 2 & & & sz &2 |2 : 2
10000 10500 11000 12000 12500 13000 15500 16000 16500 17000 21500 22000 22500 23000 23500 24000

Longitud de onda (A)

Figura C.8: Espectros en el infrarrojo cercano de estrellas de tipo FGKM y clase V detectadas en el Complejo RCW 91 (fuentes S30a, S24, S50b y S45 de la
Tabla D.1). Las transiciones atomicas corresponden a Pad, Fe I A10153, Fe I A10217, Si T A10588, Si I A10606, Si I A10827, Si I A10870, Pay, Mg I A\11828, Fe I
A11884, Fe T X\11978, Si I A11994, Si T A20032, Mg I A12087, Si I A12274, K T A12436, K T A12526, Pas, Mn I A12903, Mn I A12979, A1 T A13123, A1 1 A\13151, Mg
I A15741, Mg I A15766, Br14, Fe 1 A15965, Fe T A16010, Br13, Fe I A16215, Br12, Fe I A16490, Si I A\16681, Al T A16719, A1 T A\16751, Brll, Fe I A17010, Mg
I A\17109, Mg I 221464, Brvy, Na I A\22056, Na I A22084, Fe T 222620, Mg I A\22814, Na I A\23348 y Na I A23379. Las transiciones moleculares corresponden a
12C0(2-0) A22935, 12CO(3-1) A23237, 12CO(4-2) A23525 y 12CO(5-3) A23829.
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Figura C.9: Espectros en el infrarrojo cercano de estrellas de tipo FGKM y clase III detectadas en el Complejo RCW 91 (fuentes S21, S9, RSG15¢c, S33, S121,
F0, S4, S14 y S17 de la Tabla D.1). La fuente S9 carece de datos en las bandas Y y J. Las transiciones atomicas corresponden a Pad, Fe T 10153, Fe T A\10217, Si I
A10588, Si I A10606, Pay, Mg I A11828, Fe T A11884, Fe T A11978, Si I A12032, Mg I A12087, K T A\12436, K T \12526, Pag, Mn I A12903, Mn I A\12979, Al I
A13123, A1 T A13151, Mg I A\15766, Brl4, Br13, Br12, A1 T A\16719, Al T A16751, Brll, Fe I A17010, Mg I A17109, Mg I A\21464, Br~, Na I A\22056, Na I 222084, Fe I
22625, Fe T 22651 y Mg I A\22814. Las bandas moleculares corresponden a CN(0-0) A11000, '2CO(3-0) A15582, 12CO(4-1) A15780, 12CO(5-2) A15982, 12CO(6-3)
16187, 12CO(7-4) A16397, 12CO(8-5) A16610, 12CO(2-0) A22935, 12CO(3-1) A23237, 13CO(2-0) A23488, 12CO(4-2) A23525, 13CO(3-1) A23739, 12CO(5-3) A23829
y 12CO(4-2) A24037.
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Figura C.10: Espectros en el infrarrojo cercano de estrellas de tipo FGKM y clase III detectadas en el Complejo RCW 91 (fuentes S49, S55, S60b, S31, S35,
S40, S44, S132 y S133 de la Tabla D.1). Las transiciones atomicas corresponden a Pad, Fe T A10153, Fe T A10217, Si I A10588, Si I A10606, Pay, Mg I A11828, Fe I
AL1884, Fe T A11978, Si T A12032, Mg I A12087, K T A12436, K T A12526, PaB, Mn T A12903, Mn T A12979, A1 T A\13123, Al T 13151, Mg I A15766, Brl4, Brl3,
Br12, A1 T A16719, A1 T A16751, Brll, Fe I A17010, Mg I A17109, Mg I 221464, Brvy, Na I A\22056, Na I A22084, Fe I A22625, Fe I A22651 y Mg I A\22814. Las
bandas moleculares corresponden a CN(0-0) A11000, 2CO(3-0) A15582, 12CO(4-1) A15780, 2CO(5-2) A15982, 2CO(6-3) A16187, 2CO(7-4) \16397, 2CO(8-5)
A16610, 12CO(2-0) A22935, 12CO(3-1) A\23237, 13CO(2-0) A23488, 2CO(4-2) A23525, 3CO(3-1) A23739, 12CO(5-3) A\23829 y 13CO(4-2) \24037.
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Figura C.11: Espectros en el infrarrojo cercano de estrellas de tipo FGKM y clase III detectadas en el Complejo RCW 91 (fuentes T2b, S51, tgtldc, S23, S53,
T1d, T2h, F2 y RSG15b de la Tabla D.1). Las transiciones atomicas corresponden a Pad, Fe T 10153, Fe T A10217, Si I A10588, Si I A10606, Pay, Mg I A\11828, Fe
T A11884, Fe T A11978, Si T A\12032, Mg I A12087, K T A12436, K T A\12526, Paj, Mn I A12903, Mn I A12979, A1 T A13123, Al T A13151, Mg I A\15766, Brl4, Brl3,
Br12, A1 T A16719, A1 T A16751, Brll, Fe I A17010, Mg I A17109, Mg I 221464, Brvy, Na I A\22056, Na I A22084, Fe I A22625, Fe I A22651 y Mg I A\22814. Las
bandas moleculares corresponden a CN(0-0) A11000, 2CO(3-0) A15582, 12CO(4-1) A15780, 2CO(5-2) A15982, 2CO(6-3) A16187, 2CO(7-4) \16397, 2CO(8-5)
A16610, 12CO(2-0) A22935, 12CO(3-1) A\23237, 13CO(2-0) A23488, 2CO(4-2) A23525, 3CO(3-1) A23739, 12CO(5-3) A\23829 y 13CO(4-2) \24037.
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Figura C.12: Espectros en el infrarrojo cercano de estrellas de tipo FGKM y clase III detectadas en el Complejo RCW 91 (fuentes S7, S11, S16, S22, S25, S28,
S30, S37 y S38 de la Tabla D.1). Las transiciones atomicas corresponden a Pad, Fe T A10153, Fe T A10217, Si I A10588, Si I A\10606, Pay, Mg I A\11828, Fe T A11884,
Fe I A11978, Si I A12032, Mg I A12087, K I A12436, K T A\12526, PaS, Mn I A12903, Mn I A12979, A1 T A13123, A1 T A13151, Mg I A15766, Br14, Brl3, Brl2,
AlT A16719, A1 T A16751, Brll, Fe I A17010, Mg I A17109, Mg I A21464, Brv, Na I X\22056, Na I A\22084, Fe I A22625, Fe I A\22651 y Mg I A\22814. Las bandas
moleculares corresponden a CN(0-0) A11000, 12CO(3-0) A15582, 2CO(4-1) A15780, 12CO(5-2) A15982, 12CO(6-3) A16187, 2CO(7-4) A\16397, 12CO(8-5) A16610,
1200(2-0) 22935, 12CO(3-1) A23237, 13CO(2-0) A23488, 2CO(4-2) A23525, 13CO(3-1) A\23739, 12CO(5-3) A23829 y 13CO(4-2) A\24037.

SHTVNOIDIAV SVdNOIA "D O'TNLIdVD

€ve



Pad
DiB
Pay
DB
Pap
DIB
Brla
Brl3
Brl2
Bril
PR U T
Bry

1S39
o~ K2 1

;

1541
K2 m

:

| saz
K2 1

3

| sa7
K2

%

| sas
K21

ssa
K2 1

Flujo normalizado + A{Flujo)

|se0
K2 m

| s109n
e

130303

|
)
Al

15131
K2 m

Fel
Mgl .

Fel
Fel
Sil
sil
Fel
Mg 1
Mg |

x -
-] |
M

..........

10000 10500 11000 12000 12500 13000 15500 16000
Longitud de onda (A)

L L Lo wevon poonee oy 0 oo L L ]
16500 17000 2 15‘00 226_00 22500 23000 23500 24000

Figura C.13: Espectros en el infrarrojo cercano de estrellas de tipo FGKM y clase III detectadas en el Complejo RCW 91 (fuentes S39, S41, S42, S47, S48, SH4,
S60, S109b y S131 de la Tabla D.1). Las transiciones atomicas corresponden a Pad, Fe I A10153, Fe I A10217, Si I A10588, Si I A10606, Pary, Mg I A11828, Fe I
AL1884, Fe T A11978, Si T A12032, Mg I A12087, K T A12436, K T A12526, PaB, Mn I A12903, Mn T A12979, A1 T A\13123, Al T A13151, Mg I A15766, Brl4, Brl3,
Br12, A1 T A16719, A1 T A16751, Brll, Fe I A17010, Mg I A17109, Mg I 221464, Brvy, Na I A\22056, Na I A22084, Fe I A22625, Fe I A22651 y Mg I A\22814. Las
bandas moleculares corresponden a CN(0-0) A11000, 2CO(3-0) A15582, 12CO(4-1) A15780, 2CO(5-2) A15982, 2CO(6-3) A16187, 2CO(7-4) \16397, 2CO(8-5)
A16610, 12CO(2-0) A22935, 12CO(3-1) A\23237, 13CO(2-0) A23488, 2CO(4-2) A23525, 3CO(3-1) A23739, 12CO(5-3) A\23829 y 13CO(4-2) \24037.
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Figura C.14: Espectros en el infrarrojo cercano de estrellas de tipo FGKM y clase III detectadas en el Complejo RCW 91 (fuentes T2f, 304b, S2, S3, S19, S20,
S29, S32 y S36 de la Tabla D.1). Las transiciones atomicas corresponden a Pad, Fe T 10153, Fe T 10217, Si I A10588, Si I A10606, Pay, Mg I A\11828, Fe T A11884,
Fe I A11978, Si I A12032, Mg I A12087, K I A12436, K T A\12526, PaS, Mn I A12903, Mn I A12979, A1 T A13123, A1 T A13151, Mg I A15766, Br14, Brl3, Brl2,
AlT A16719, A1 T A16751, Brll, Fe I A17010, Mg I A17109, Mg I A21464, Brv, Na I X\22056, Na I A\22084, Fe I A22625, Fe I A\22651 y Mg I A\22814. Las bandas
moleculares corresponden a CN(0-0) A11000, 12CO(3-0) A15582, 2CO(4-1) A15780, 12CO(5-2) A15982, 12CO(6-3) A16187, 2CO(7-4) A\16397, 12CO(8-5) A16610,
1200(2-0) 22935, 12CO(3-1) A23237, 13CO(2-0) A23488, 2CO(4-2) A23525, 13CO(3-1) A\23739, 12CO(5-3) A23829 y 13CO(4-2) A\24037.
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Figura C.15: Espectros en el infrarrojo cercano de estrellas de tipo FGKM y clase IIT detectadas en el Complejo RCW 91 (fuentes HD 135378, S43, S124, T2d,
S6, S12, S125, T2a y S8 de la Tabla D.1). Las transiciones atémicas corresponden a Pad, Fe T A10153, Fe T A10217, Si I A10588, Si I A10606, Pay, Mg I A11828, Fe I
AL1884, Fe T A11978, Si T A12032, Mg I A12087, K T A12436, K T A12526, PaB, Mn T A12903, Mn T A12979, A1 T A\13123, Al T 13151, Mg I A15766, Brl4, Brl3,
Br12, A1 T A16719, A1 T A16751, Brll, Fe I A17010, Mg I A17109, Mg I 221464, Brvy, Na I A\22056, Na I A22084, Fe I A22625, Fe I A22651 y Mg I A\22814. Las
bandas moleculares corresponden a CN(0-0) A11000, 2CO(3-0) A15582, 12CO(4-1) A15780, 2CO(5-2) A15982, 2CO(6-3) A16187, 2CO(7-4) \16397, 2CO(8-5)
A16610, 12CO(2-0) A22935, 12CO(3-1) A\23237, 13CO(2-0) A23488, 2CO(4-2) A23525, 3CO(3-1) A23739, 12CO(5-3) A\23829 y 13CO(4-2) \24037.
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Figura C.16: Espectros en el infrarrojo cercano de estrellas de tipo FGKM y clase III detectadas en el Complejo RCW 91 (fuentes S13, S18, S122, T1f, S5, T2c,
T1b, Tlc y Tle de la Tabla D.1). Las transiciones atémicas corresponden a Pad, Fe T A10153, Fe I A10217, Si I A10588, Si I A10606, Pay, Mg I A\11828, Fe T 11884,
Fe I A11978, Si I A12032, Mg I A12087, K I A12436, K T A\12526, PaS, Mn I A12903, Mn I A12979, A1 T A13123, A1 T A13151, Mg I A15766, Br14, Brl3, Brl2,
AlT A16719, A1 T A16751, Brll, Fe I A17010, Mg I A17109, Mg I A21464, Brv, Na I X\22056, Na I A\22084, Fe I A22625, Fe I A\22651 y Mg I A\22814. Las bandas
moleculares corresponden a CN(0-0) A11000, 12CO(3-0) A15582, 2CO(4-1) A15780, 12CO(5-2) A15982, 12CO(6-3) A16187, 2CO(7-4) A\16397, 12CO(8-5) A16610,
1200(2-0) 22935, 12CO(3-1) A23237, 13CO(2-0) A23488, 2CO(4-2) A23525, 13CO(3-1) A\23739, 12CO(5-3) A23829 y 13CO(4-2) A\24037.
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Figura C.17: Espectros en el infrarrojo cercano de estrellas de tipo FGKM y clase I detectadas en el Complejo RCW 91 (fuentes RSG14c, RSG14b, RSG12b,
tgt10b, RSG3, tgt10c, tgt10d, RSGO, RSG12 y RSG2 de la Tabla D.1). Las transiciones atomicas corresponden a Pad, Fe T A10153, Fe T A10217, Si T A10588, Si I
A10606, Pary, Mg T A11828, Fe T A11884, Fe T A11978, Si T A12032, Mg I 12087, K T A12436, K T A\12526, Pa, Mn T A12903, Mn I A12979, Al T A13123, Al T A13151,
Mg I A15766, Br14, Br13, Br12, Al T A16719, A1 T A16751, Br1l, Fe I A17010, Mg I A17109, Mg I 221464, Brvy, Na I A22056, Na I A\22084, Fe T A22625, Fe T 22651
y Mg I A\22814. Las bandas moleculares corresponden a CN(0-0) A11000, 2CO(3-0) A15582, 12CO(4-1) A15780, 2CO(5-2) A15982, 12CO(6-3) 16187, 12CO(7-4)
A16397, 2CO(8-5) A16610, 2CO(2-0) A22935, 2CO(3-1) A23237, 2CO(2-0) A\23488, 2CO(4-2) A23525, 12CO(3-1) A23739, 2CO(5-3) A23829 y 13CO(4-2) A\24037.
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Figura C.18: Espectros en el infrarrojo cercano de estrellas de tipo FGKM y clase I detectadas en el Complejo RCW 91 (fuentes RSG4, RSG12, RSG14,
RSG15, RSG16, S123, MN18A, RSG13, S126 y MN18B de la Tabla D.1). Las transiciones atomicas corresponden a Pad, Fe I A10153, Fe I A10217, Si I A10588, Si I
A10606, Pary, Mg T A11828, Fe T A11884, Fe T A11978, Si T A12032, Mg I A12087, K T A12436, K T A\12526, Pa, Mn T A12903, Mn I A12979, Al T A13123, Al T A13151,
Mg I A15766, Br14, Br13, Br12, Al T A16719, A1 T A16751, Br1l, Fe I A17010, Mg I A17109, Mg I 221464, Brvy, Na I A22056, Na I A\22084, Fe T A22625, Fe T 22651
y Mg I A\22814. Las bandas moleculares corresponden a CN(0-0) A11000, 2CO(3-0) A15582, 12CO(4-1) A15780, 2CO(5-2) A15982, 12CO(6-3) 16187, 12CO(7-4)
A16397, 2CO(8-5) A16610, 2CO(2-0) A22935, 2CO(3-1) A23237, 2CO(2-0) A\23488, 2CO(4-2) A23525, 12CO(3-1) A23739, 2CO(5-3) A23829 y 13CO(4-2) A\24037.
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Figura C.19: Espectro en el infrarrojo cercano del objeto subestelar detectado Complejo RCW 91 (fuente T1la de la Tabla D.1). Las transiciones moleculares
incluyen lineas de FeH, H,O, '2CO y 3CO. Las DIBs marcadas corresponden a A11797 y A13175.
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Figura C.20: Comparacion entre los espectros 6pticos de RFS3 (negro), HD 93129A (azul),
Sapaki (verde) y Pismis 24-1 (rojo), todos con R = 2500. Las transiciones atémicas marcadas con
color corresponden a N IV 24058, Si IV AA4089-116, Ho, He I A\4471, He II A4542, N V A\4604-20,
N IIT AXN4634-40, C IV A\4658, He II A4686, HB, N III A4905, C IV AA5801-12, He I A5876, Ha, y
He II X\6682. Las DIBs marcadas en gris corresponden a A4502, A\4881, A5797, AA5843-50, A\6527,
A6613, y A6660.

Figura C.21: Iméagenes de tamano 15’ x 15’ centradas en RFS8, tomadas en el filtros Ha del
censo SuperCOSMOS (panel izquierdo) y en el filtro de 12 pm de WISE (panel derecho). En la
esquina inferior izquierda se muestra la escala lineal (3 pc) calculada a partir de una distancia de
7.6 kpc para NGC 3603 (Roman-Lopes et al. 2016). El Norte queda hacia arriba y el Este hacia
la izquierda.
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Figura C.22: Imagen en 24 pm de Spitzer (panel izquierdo) y en Ha de SuperCOSMOS (panel
derecho) del campo de Lynga 3, en donde se muestran las estrellas MN 18 (fuente 303), J1516-5822
(fuente 605) y Lynga 3-11 (fuente S134), junto con la rendija utilizada por Gvaramadze et al. (2015)
para obtener espectroscopia 6ptica de MN 18 y J1516-5822. Créditos de imagen: Guaramadze
et al. (2015), Figura 13.
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Figura C.23: Comparacion entre una imagen en la banda H de VISTA (panel izquierdo) y
una imagen en la banda H de HAWK-I (panel derecho), ambas centradas en la estrella Sapaki.
En ambas imagenes, se muestra la fuente S23 (K1 III, Tabla D.2) como referencia. La escala
lineal mostrada (0.11 pc) corresponde a la conversion para 5” a una distancia de 4.93 kpc. Notar
como en la imagen de VISTA, la fuente S1 ni siquiera aparece al fundirse con el halo brillante
de Sapaki (explicando la falta de fotometria en la banda H, ver Figura 3.1.8). Notablemente,
podemos observar una fuente con brillo similar a S1 (denominada S1b) inmediatamente hacia el
oeste de Sapaki. El Norte es hacia arriba y el Este hacia la izquierda.



Apéndice D

Tablas adicionales

En este apéndice se presenta:

1.

Diario de las observaciones espectroscopicas realizadas en el Complejo RCW 91
(Tabla D.1).

. Clasificacion espectral, extincion 6ptica y parametro de extinciéon éptica-selectiva,

determinadas para las estrellas observadas en el Complejo RCW 91 (Tabla D.2).

. Distancias heliocéntricas calculadas para las estrellas del Complejo RCW 91 a través

de diversos métodos (Tabla D.3).

Velocidades radiales determinadas con el ajuste Gaussiano linea por linea y con la
correlacion cruzada, para las estrellas del Complejo RCW 91 (Tabla D.4).

. Velocidades peculiares tangenciales, velocidades peculiares radiales y velocidades

espaciales, calculadas para las estrellas del Complejo RCW 91 (Tabla D.5).

. Mediciones de EW para las DIBs 6pticas e infrarrojas presentes en los espectros

estelares del Complejo RCW 91 (Tabla D.6).

Tabla D.1: Diario de las observaciones espectroscopicas realizadas en el Complejo RCW 91. La primera
columna es el identificador asignado a la estrella, el cual fue definido de forma arbitraria. La tercera y
cuarta columna son las coordenadas ecuatoriales. La quinta columna es el identificador de la campana
observacional, la sexta columna es la fecha de la campana, la séptima columna es el espectrografo utilizado
y la octava columna el poder resolutivo de la configuracion utilizada. La novena columna es el tiempo
total de exposicion, contando todos los espectros adquiridos para una fuente, en cada campana. Las lineas
negras que cubren las primeras cuatro columnas, significa que la misma estrella fue observada en una
época diferente.

(@) Datos tomados en noches de ingenieria por el Dr. David Sanmartim.

ID SpT Lit. RAj2000 (°) DEj2000 (°) Prog. ID Fecha Obs.  Instr. R texp (8)

301 229.2630 —58.3674 Ing. 2021-06-02 LDSS 1425 752

302 229.2315 —58.3797 Ing. 2021-06-02 LDSS 1425 900
24A-527072 2024-06-19 TSpec 3500 32

303 Bl Ia 229.1708 —58.3739 Ing. 2021-06-02 LDSS 1425 900
Ing. 2022-06-11 LDSS 1425 2700
24A-527072 2024-06-19 TSpec 3500 80

303b 229.1861 —58.3625 Ing. 2021-06-02 LDSS 1425 900

Continda en la pdgina siguiente
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1D SpT Lit. RAj 2000 (°) DEj2000 (°) Prog. ID Fecha Obs.  Instr. R texp (8)
304 229.1918 —58.3904 Ing. 2015-03-09 Goodman 2108 1800
Ing. 2015-03-29  Goodman 2108 3600
Ing. 2021-06-02  LDSS 1425 1800
24A-527072 2024-06-19  TSpec 3500 60
304b 229.1908 —58.3906 24A-527072 2024-06-19  TSpec 3500 120
305 229.1903 —58.3854 Ing. 2015-03-27  OSIRIS 1200 480
Ing. 2021-06-02 LDSS 1425 1800
Ing. 2022-05-21 LDSS 1425 4800
306 229.2370 —58.3594 Ing. 2021-06-02 LDSS 1425 1800
306b 229.2305 —58.3597 Ing. 2021-06-02  LDSS 1425 1800
307 229.1424 —58.4433 Ing. 2021-06-02 LDSS 1425 1800
Ing. 2022-04-15 MagE 4100 2000
Ing. 2022-05-20 LDSS 1425 3600
308 229.1890 —58.3740 Ing. 2021-07-25  LDSS 1425 3300
309 229.1240 —58.3613 Ing. 2021-07-25 LDSS 1425 2700
Ing. 2022-05-21 LDSS 1425 4800
462 229.2170 —58.3218 Ing. 2015-03-27  OSIRIS 1200 480
Ing. 2022-05-22  LDSS 1425 3600
I4T024LE 2023-05-30 FIRE 4800 464
462b 229.1792 —58.3290 Ing. 2022-05-22 LDSS 1425 3600
474 229.3081 —58.2905 Ing. 2022-05-22  LDSS 1425 2700
603 229.2067 —58.3566 Ing. 2022-06-11 LDSS 1425 3600
604 229.3742 —58.3040 Ing. 2022-06-12 LDSS 1425 3600
605 09/B1 III/V 229.1791 —58.3721 Ing. 2022-06-11 LDSS 1425 2700
606 229.1710 —58.3777 Ing. 2022-06-12  LDSS 1425 3600
target10 229.0269 —58.2126 24A-527072 2024-07-19 TSpec 3500 240
target10b 229.0328 —58.2071 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 60
target10c 229.0337 —58.2169 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 60
target10d 229.0029 —58.2300 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 16
target14 228.9998 —58.1692 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 80
targetl4dc 228.9595 —58.1804 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 80
target14d 228.9997 —58.1859 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 160
target16 229.3351 —58.4879 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 140
RSGO 229.0737 —58.1876 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 8
RSG1 229.3615 —58.4544 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 32
RSG2 229.3484 —58.4315 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 36
RSG3 229.3736 —b8.4461 24A-527072 2024-07-19 TSpec 3500 32
RSG4 229.3846 —58.4508 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 80
MN18A 229.1755 —58.3784 24A-527072 2024-06-19  TSpec 3500 60
MN18B 229.2280 —58.3722 24A-527072 2024-06-19  TSpec 3500 24
RSG12 229.2956 —58.3944 24A-527072 2024-07-19 TSpec 3500 8
RSG12b 229.3460 —58.3984 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 20
RSG13 229.1468 —58.4046 24A-527072 2024-06-19  TSpec 3500 24
RSG14 229.0872 —58.3652 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 32
RSG14b 229.0833 —58.3972 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 28
RSG14c 229.1003 —58.4113 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 48
RSG15 229.0639 —58.3453 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 60
RSG15b 229.0847 —58.3406 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 60
RSG15¢ 229.0614 —58.3521 24A-527072 2024-07-19  TSpec 3500 60
RSG16 229.1622 —58.3926 24A-527072 2024-06-19  TSpec 3500 60
WR 67-3 228.9143 —58.1378 Ing. 2015-03-29 Goodman 2108 2100
SC3 229.5101 —58.1490 Ing. 2015-03-09 Goodman 2108 900
Sapaki WN 6h 229.1540 —58.1663 Ing. 2015-03-09 Goodman 2108 900
Ing. 2015-03-29 Goodman 2108 4800

Contintda en la pdgina siguiente
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1D SpT Lit. RAj 2000 (°) DEj2000 (°) Prog. ID Fecha Obs.  Instr. R texp (8)
Ing. 2021-02-26  IMACS 1523 1800
Ing. 2021-04-19 LDSS 1900 1800
Ing. 2022-04-15 MagE 4100 3600
Ing. 2022-04-17  IMACS 1523 3600
Ing. 2022-05-20  LDSS 1425 3600
Q4FEM5BG 2022-08-02 MagE 4100 19200
23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 60
S1 229.1552 —58.1665  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 2880
S2 229.1790 —58.1509  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 60
S3 229.1731 —58.1481  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 106
S4 229.1140 —58.1563 23A-957848 2023-05-03 TSpec 3500 60
S5 229.1150 —58.1541  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 80
S6 229.0971 —58.1728  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 80
S7 229.2042 —58.1891  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 100
S8 229.2076 —58.1875  23A-957848  2023-05-03  TSpec 3500 60
S9 229.1759 —58.1689  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 420
S10 229.1314 —58.1569  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 100
Si1 229.1227 —58.1684  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 420
S12 229.1933 —58.1578  23A-957848  2023-05-03  TSpec 3500 420
S13 229.1091 —58.1507  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 480
S14 229.1975 —58.1865  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 120
S15 229.1449 —58.1354 23A-957848 2023-05-03 TSpec 3500 320
S16 229.1830 —58.1956  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 360
S17 229.1154 —58.1947  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 180
S18 229.2158 —58.1862  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 240
S19 229.2012 —58.1961 23A-957848 2023-05-03 TSpec 3500 480
S20 229.1080 —58.1353  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 240
S21 229.1193 —58.2026  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 480
S22 229.0795 —58.1797  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 240
S23 229.1516 —58.1639  23A-957848  2023-05-03  TSpec 3500 480
S24 229.1639 —58.1652  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 600
825 229.1749 —58.1695  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 420
S26 229.1314 —58.1719  23A-957848  2023-05-03 TSpec 3500 360
24A-527072  2024-07-19  TSpec 3500 480
S27a 229.1538 —58.1521  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 240
S27b 229.1546 —58.1522  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 240
S28 229.1461 —58.1477 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 480
S29 229.1888 —58.1725  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 240
S30 229.1141 —58.1601  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 240
S30a 229.1098 —58.1606  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 720
S30b 229.1080 —58.1600 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 720
S31 229.1659 —58.1890  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 240
S32 229.1185 —58.1807  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 360
S33 229.1185 —58.1821  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 360
S34 229.1069 —58.1659  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 360
S35 229.2037 —58.1655  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 360
S36 229.1075 —58.1770  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 360
837 229.1716 —58.1932  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 360
S38 229.1748 —58.1926  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 360
S39 229.1039 —58.1531  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 400
S40 229.1248 —58.1388  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 440
S41 229.0969 —58.1554 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 400
S42 229.1062 —58.1450  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 400
S43 229.0987 —58.1906  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 400

Contintda en la pdgina siguiente
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1D SpT Lit. RAj 2000 (°) DEj2000 (°) Prog. ID Fecha Obs.  Instr. R texp (8)
S44 229.2265 —58.1574 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 440
S45 229.1746 —58.1645 Ing. 2021-04-19 LDSS 1900 1800
23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 480
S46 229.1364 —58.1800 23A-957848 2023-05-03 TSpec 3500 200
24A-527072 2024-07-19 TSpec 3500 480
S47 229.1491 —58.1497 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 360
S48 229.1740 —58.1521 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 360
S49 229.1305 —58.1531 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 360
S50 229.1332 —58.1837 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 240
S50b 229.1268 —58.1844 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 240
S51 229.1963 —58.1671 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 240
S52 229.1991 —58.1600 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 240
S53 229.1635 —58.1371 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 240
S54 229.2070 —58.1564 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 360
S55 229.1952 —58.1866 23A-957848 2023-05-03 TSpec 3500 120
S60 229.1740 —58.2008 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 360
S60b 229.1733 —58.2017 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 360
S100 229.0369 —58.1710 24A-527072 2024-07-19 TSpec 3500 160
S101 229.1564 —58.1757 24A-527072 2024-06-18 TSpec 3500 1440
5102 229.2039 —58.1934 24A-527072 2024-06-19 TSpec 3500 1560
S103 229.0545 —58.1907 24A-527072 2024-06-18 TSpec 3500 1200
S104 229.0662 —58.2204 24A-527072 2024-06-18 TSpec 3500 1260
S105 229.0366 —58.2059 24A-527072 2024-06-18 TSpec 3500 800
S107 229.2523 —58.1070 24A-527072 2024-06-19 TSpec 3500 720
S108 229.1487 —58.2476 24A-527072 2024-06-18 TSpec 3500 300
S109 229.0101 —58.2118 24A-527072 2024-06-18 TSpec 3500 600
S109b 229.0123 —58.2134 24A-527072 2024-06-18 TSpec 3500 600
S110 229.1937 —58.3657 24A-527072 2024-06-18 TSpec 3500 480
S111 229.1791 —58.3742 24A-527072 2024-06-18 TSpec 3500 960
S112 229.2216 —58.3731 24A-527072 2024-06-19 TSpec 3500 960
S113 229.1998 —58.3816 24A-527072 2024-06-18 TSpec 3500 600
S114 229.1883 —58.3826 24A-527072 2024-06-18 TSpec 3500 960
S115 229.1742 —b8.3834 24A-527072 2024-06-19 TSpec 3500 960
S121 229.0620 —58.1929 24A-527072 2024-06-18 TSpec 3500 120
S122 229.3174 —58.1083 24A-527072 2024-06-19 TSpec 3500 120
S123 229.2139 —58.3948 24A-527072 2024-06-19 TSpec 3500 80
S124 229.1319 —b8.3781 24A-527072 2024-06-19 TSpec 3500 120
S125 229.1776 —58.4151 24A-527072 2024-06-19 TSpec 3500 140
S126 229.1489 —58.1461 24A-527072 2024-06-19 TSpec 3500 88
S131 229.2210 —58.3686 24A-527072 2024-06-18 TSpec 3500 160
S132 229.2200 —58.3801 24A-527072 2024-06-18 TSpec 3500 120
S133 229.1627 —58.3909 24A-527072 2024-06-18 TSpec 3500 240
S134 229.1698 —58.3941 24A-527072 2024-06-18 TSpec 3500 160
S135 229.2241 —58.1922 24A-527072 2024-06-19 TSpec 3500 80
Tla 228.6363 —58.2233 23A-957848 2023-05-03 TSpec 3500 60
T1b 228.6399 —58.2194 23A-957848 2023-05-03 TSpec 3500 240
Tlc 228.6542 —58.2173 23A-957848 2023-05-03 TSpec 3500 240
T1d 228.6235 —b8.2179 23A-957848 2023-05-03 TSpec 3500 240
Tle 228.6172 —58.2168 23A-957848 2023-05-03 TSpec 3500 240
T1f 228.6155 —58.2310 23A-957848 2023-05-03 TSpec 3500 60
T2a 229.3759 —57.8390 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 120
T2b 229.3929 —b7.8474 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 240
T2c 229.3989 —57.8517 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 60
T2d 229.3847 —57.8537 23A-957848 2023-05-04 TSpec 3500 240
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1D SpT Lit. RAj 2000 (°) DEj2000 (°) Prog. ID Fecha Obs.  Instr. R texp (8)
T2 229.3802 —57.8529  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 180
Tof 229.3724 —57.8522  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 240
T2g 229.3713 —57.8534  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 240
T2h 229.3709 —57.8545  23A-957848  2023-05-04 TSpec 3500 240
HD 134958 B1 Illne 228.8174 —58.1729  24A-527072  2024-07-19  TSpec 3500 16
HD 135378 K3 III 229.3502 —58.4453  24A-527072  2024-07-19  TSpec 3500 8
FO 229.0743 —58.2275 14T024LE 2023-05-30 FIRE 4800 592
F2 229.0438 —-58.0789  I4T024LE 2023-05-30 FIRE 4800 1626
F3 229.2304 —58.2580  I4TO024LE 2023-05-30  FIRE 4800 2832
F4 228.9753 —58.2622  I4TO024LE 2023-05-30 FIRE 4800 3212
F6 229.2758 —58.2699 14T024LE 2023-05-30 FIRE 4800 1626
F7 228.9542 —58.2541 14T024LE 2023-05-30 FIRE 4800 1500
F10 228.8815 —58.2441 14T024LE 2023-05-30 FIRE 4800 1014

Fin de la Tabla D.1

Tabla D.2: Resultados derivados de la espectroscopia para las estrellas observadas en el Complejo
RCW 91. La primera columna es el identificador de la estrella, y la segunda columna es el tipo espectral
correspondiente (SpT). La tercera, cuarta, quinta y sexta columna, representan los excesos de colores
calculados a partir de las magnitudes observadas y absolutas. El error de los excesos de color no se
muestra, pero tipicamente esta en el rango 0.1 — 0.2 mag. La séptima columna representa el pardmetro de
extincion optica a selectiva (Ry ), y la octava columna la extincion optica total (Ay ). La novena columna
corresponde al nimero de veces (N) que se realizo el calculo de los parametros (ver Seccion 2.3.3).

(@) Los valores de Eg_y y Ry aparecen negativos para la fuente F2, posiblemente por la contaminacion
en su fotometria optica debido a una estrella brillante (y de primer plano) muy cercana.

D SpT Eg-v Ev-jy FEv_-m Ev_ks Ry Ay Ny
(mag) (mag) (mag) (mag) (mag)
301 B2.5 Ia 1.85 4.48 5.04 5.40 2.724+0.16 6.20 + 0.39 5
302 B0.7 Ia 2.08 4.47 5.06 5.38 2.84 +0.11 6.12 + 0.26 6
303 B1.5 Iab 2.26 4.43 5.03 5.39 2.70 + 0.09 6.10 £+ 0.22 7
303b GOV 0.73 1.90 2.26 2.42 3.20 £ 0.28 2.67 +£0.26 6
304 04 If 2.34 4.97 5.58 6.07 2.88 +0.08 6.80 & 0.21 7
304b K3 III 1.79 4.63 2.92 +2.30 5.23 + 5.44 1
305 B0.2 Ib 2.31 4.77 5.40 5.73 2.74 + 0.09 6.53 +0.24 7
306 B0.7 1T 2.09 3.98 4.53 4.78 2.568 £0.10 5.43 +£0.21 7
306b B7 V((n)) 1.27 2.85 3.04 2614+012  349+£017 | 7
307 09.7 Tab 2.44 5.05 5.70 6.09 2.82 +0.09 6.93 +0.23 6
308 09-9.5 III-1V 2.29 4.64 5.23 5.52 2.68 + 0.09 6.30 + 0.22 7
309 B0.5-0.7 11 2.33 4.63 5.25 5.62 2.68 4+ 0.09 6.32 + 0.22 8
462 08 II((n)) 2.32 5.00 5.65 5.99 2.824+0.11 6.84 £+ 0.28 6
462b B0.5-1 ITI-I1T 2.39 4.69 5.33 5.62 2.66 + 0.09 6.40 £+ 0.24 6
474 B0.2 III(n) 2.22 4.40 4.98 5.36 2.68 +0.09 6.04 + 0.22 8
603 B7 IV-V 1.65 3.41 3.81 4.08 2.724+0.13 4.64 +0.23 7
604 B1 III 2.04 3.96 4.51 4.75 2.61 +0.11 5.40 + 0.23 6
605 09.5 IV 2.36 4.58 5.20 5.51 2.63 +0.10 6.21 £+ 0.26 4
606 B0.2 III-IV 2.21 4.48 5.07 5.45 2.64 +0.10 6.10 = 0.25 7
tgt10 B0 Ve 3.53 7.98 9.23 10.13 3.17+0.12 11.16 £0.45 2
tgt10b K21 1.35 3.25 3.83 4.01 2.97 4+ 0.16 4.43 +0.25 6
tgt10c K41 1.42 3.73 4.22 4.47 3.41 £0.18 4.98 £+ 0.29 4
tgt10d K41 2.76 8.27 9.09 9.63 4.00 +0.24 11.07 £0.73 1
tgtld B5V 1.90 3.81 4.61 4.91 2.86 £ 0.11 5.46 4 0.23 7
tgtldc K1 III 0.94 2.24 2.77 2.83 3.28 +£0.22 3.22+0.24 7
tgtldd B5V 1.02 2.60 2.78 2.794+0.14 3.14 +0.17 7
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ID SpT Ep_v Ev_; Ey_-m Ey_ks Ry Ay N
tgtl6 B0 Ve 2.22 4.60 5.25 5.62 2.80 +0.13 6.32 +0.33 5
RSGO K51 1.42 5.66 6.32 6.63 4.28 +0.29 7.37+0.53 2
RSG1 K51 1.46 4.34 4.91 5.27 4.00 + 0.22 5.92 + 0.36 3
RSG2 K51 1.96 6.36 7.06 7.50 4.35 +£0.21 8.52 + 0.44 2
RSG3 K31 1.26 3.47 4.00 4.24 3.70 £ 0.21 4.77 £ 0.29 5
RSG4 K51 1.17 3.98 4.48 4.80 3.80 £ 0.23 5.41 £ 0.35 4
MN18A MO I 1.98 5.08 5.59 5.98 3.42 +0.16 6.78 + 0.36 2
MN18B M3 1 0
RSG12 K51 1.40 4.40 4.96 5.27 4.02 £ 0.21 6.00 £+ 0.34 5
RSG12b K1-21 1.12 2.92 3.47 3.64 3.54+0.21 4.10 £ 0.27 6
RSG13 MO I 1.28 5.13 5.57 5.94 3.93+0.22 6.57 £ 0.38 3
RSG14 K51 1.97 6.03 6.71 717 4.15+£0.25 8.15 £+ 0.53 1
RSG14b G6 1 0.87 2.14 2.67 2.73 3.19+0.24 3.03 +£0.25 6
RSGl4c G41 0.98 2.52 3.10 3.20 3.47 +£0.21 3.62 +0.24 7
RSG15 K51 1.60 5.66 6.24 6.64 4.73+0.25 7.59 + 0.44 2
RSG15b K2 II1 0.70 1.68 1.90 1.92 3.00 £ 0.30 2.274+0.24 7
RSG15¢ G8 III 0.79 1.76 2.02 2.07 2.96 +0.24 2.40 £ 0.21 7
RSG16 K51 1.42 4.15 4.78 5.06 3.76 & 0.20 5.79 +0.34 3
WR 67-3 ‘WN9h 0
SC3 B2 11 1.90 4.02 4.57 4.89 2.824+0.11 5.563 +0.23 7
Sapaki O3 If* 2.52 5.77 6.57 7.02 3.01 £0.13 7.99 £ 0.38 4
S1 B3V 2.67 5.78 6.61 2.86 +0.13 7.62 4+ 0.37 2
S2 K3 III 1.21 3.39 3.95 4.06 3.18 £0.15 4.61 +£0.24 6
S3 K3 III 2.06 4.37 5.14 5.35 2.96 +0.13 6.08 £+ 0.29 3
S4 G9 III 1.43 3.24 3.73 4.00 2.894+0.14 4.41 +£0.24 6
S5 M3 III 2.00 3.80 4.29 4.60 2.58 £0.15 5.15 4+ 0.33 2
S6 K4 111 1.82 3.98 4.54 4.78 2.96 +0.13 5.45 + 0.26 4
ST K2 IIT 1.37 3.10 3.56 3.89 3.00 £ 0.16 4.25+0.25 4
S8 K5 IIT 1.33 3.00 3.37 3.52 2.974+0.17 4.01 £0.24 4
S9 G8 III 1.22 3.21 3.49 +0.13 4.41 +0.20 5
S10 B3 1V 1.06 2.45 2.76 2.94 2.85 4+ 0.20 3.34 +£0.25 6
S11 K2 III 1.03 2.46 2.75 2.91 2.924+0.19 3.25 +0.23 6
S12 K4 IIT 1.75 3.86 4.37 4.51 2.914+0.15 5.11 £0.28 3
S13 K5 II1 1.54 3.36 3.83 2.88+0.14 4.44 + 0.25 3
S14 G9 III 1.16 2.59 2.99 3.10 2.86 +0.17 3.63 +0.22 7
S15 o7V 2.46 5.14 5.83 6.21 2.80 4+ 0.08 7.03 £0.23 7
S16 K2 III 1.70 3.77 4.24 4.41 2.954+0.15 5.01 +0.28 3
S17 G9 III 0.84 1.81 2.11 217 2.81 +0.20 2.48 £0.19 8
S18 K5 111 1.56 3.42 3.88 4.01 2.92 4+ 0.15 4.58 +£0.25 4
S19 K3 III 1.55 3.34 3.87 4.02 2.924+0.15 4.52 +0.26 3
S20 K3 III 2.32 4.94 5.66 5.91 2.894+0.18 6.75 1+ 0.45 2
S21 G1 III 0.08 0.16 0.16 0.14 0.96 £+ 0.57 0.42 £+ 0.26 4
S22 K2 III 1.46 3.17 3.67 3.78 2.944+0.15 4.29+0.24 4
S23 K1 IIT 1.31 2.82 3.19 3.31 2.86 £ 0.17 3.75+0.24 5
S24 GlV 0.49 1.22 1.64 1.76 3.26 +0.42 1.90 £+ 0.26 6
S25 K2 II1 1.38 3.45 3.81 3.18 £0.14 4.39 £+ 0.22 3
S26 BO V(n) 2.56 5.06 5.74 6.02 2.66 4 0.09 6.85 + 0.26 5
S27a B8-A2V 0.96 2.07 2.41 2.53 2.774+0.24 2.87+0.27 6
S27b B8-A2V 1.18 2.00 2.43 2.33 +0.27 2.75 4+ 0.34 1
S28 K2 II1 1.48 3.30 3.78 3.89 2.97+0.16 4.46 £+ 0.26 4
S29 K3 III 1.41 3.59 2.88 +0.09 4.06 +0.16 3
S30 K2 III 1.16 2.64 2.99 3.14 2.894+0.18 3.63 +0.25 5
S30a G0-2 'V 1.04 2.41 2.68 2.93 2.72 4+ 0.20 3.21 +£0.25 5
S30b B7-A3 'V 2.50 5.00 5.59 5.92 2.65 1+ 0.14 6.69 £+ 0.38 3
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ID SpT Ep_v Ev_; Ey_-m Ey_ks Ry Ay N
S31 KO III 1.28 2.89 3.28 3.34 2.79 +0.15 3.86 +0.23 6
S32 K3 III 1.89 4.11 4.70 4.84 2.90 £ 0.17 5.454+0.34 3
S33 G8 III 1.34 3.03 3.53 3.69 2.874+0.16 4.21 +£0.25 4
S34 B1V 2.49 5.46 6.24 6.65 2.83 +0.10 7.51 +0.28 4
S35 KO III 1.42 2.98 3.44 3.57 2.79 +0.16 3.97 £ 0.25 3
S36 K3 III 1.69 3.74 4.16 4.31 2.88 +£0.15 4.87 +0.28 3
S37 K2 III 1.41 3.06 3.42 3.55 2.854+0.17 4.01 £0.25 3
S38 K2 II1 1.36 3.11 3.50 3.62 2.924+0.17 4.13+0.25 4
S39 K2 II1 1.45 3.07 3.44 3.62 2.82 4+ 0.16 4.08 £ 0.25 3
S40 KO IIT 1.66 3.56 3.99 4.17 2.874+0.14 4.74 + 0.26 3
S41 K2 III 1.43 3.05 3.43 3.59 2.85+0.16 4.05 £+ 0.26 3
S42 K2 II1 1.90 4.14 4.66 4.87 2.90 +0.16 5.50 + 0.32 3
S43 K3 IIT 1.84 3.99 4.50 4.63 2.854+0.16 5.24 +0.32 2
S44 KO IIT 1.46 3.07 3.44 3.62 2.80£+0.15 4.11 +£0.23 4
S45 K3V 0.24 0.49 0.69 0.72 1.87 +£0.64 0.57 £ 0.20 6
S46 B0.5 V 2.58 5.09 5.77 6.12 2.67 + 0.09 6.90 £+ 0.26 5
S47 K2 III 1.56 3.95 2.90 £+ 0.09 4.55 +0.19 2
S48 K2 IIT 1.59 3.49 3.88 4.06 2.894+0.17 4.57 +0.28 3
S49 G9 III 0.77 1.79 2.03 2.08 2.57 +0.22 2.37+0.21 7
S50 B1V 2.27 4.80 5.39 5.73 2.68 +0.10 6.50 £+ 0.25 6
S50b K2V 1.03 2.00 2.37 2.40 2.574+0.18 2.77+0.21 6
S51 KO IIT 1.61 3.28 3.77 3.95 2.794+0.17 4.48 +0.29 2
S52 A1V 1.45 2.77 3.15 3.21 2.46 +0.11 3.73+0.18 8
S53 K1 II1 0
S54 K2 III 1.59 3.43 3.91 4.05 2.90£0.16 4.59 +0.27 3
S55 G9 III 1.53 3.23 3.64 3.79 2.824+0.15 4.28 +£0.25 3
S60 K2 III 1.49 3.24 3.68 3.79 2.88 +0.18 4.31 £0.30 3
S60b G9 III 1.56 4.01 3.17 £ 0.08 4.95+0.17 3
S100 O5V 2.85 5.75 6.50 6.93 2.734+0.12 7.80 4+ 0.34 3
S101 B1V 2.33 4.65 5.42 5.84 2.75+0.11 6.43 £+ 0.26 5
S102 Al-2V 2.01 3.91 4.54 4.88 2.66 + 0.10 5.38 +0.23 5
S103 A3-4V 1.61 3.49 3.90 4.13 2.714+0.12 4.66 + 0.22 6
S104 B0O-1V 2.40 4.86 5.44 5.74 2.70 £ 0.11 6.50 + 0.27 5
S105 BOV 2.32 4.71 5.30 5.65 2.70 +0.10 6.43 +£0.25 6
S107 B2V 2.24 4.73 5.33 5.63 2.80 £ 0.11 6.35 £+ 0.26 5
S108 B1V 2.12 4.08 4.60 4.90 2.61 £0.11 5.563 £ 0.25 4
S109 B1 I-I11 2.59 5.11 5.79 6.10 2.67 £ 0.09 6.94 + 0.25 5
S109b K2 III 1.22 2.72 3.02 3.11 2.91 +0.18 3.54 +0.24 5
S110 B1 I-I11 2.10 4.08 4.73 5.00 2.67 + 0.08 5.66 + 0.19 8
S111 Bl V(n) 2.32 4.88 5.41 5.78 2.754+0.11 6.53 £ 0.27 5
S112 BO-1 III-V 2.09 4.32 4.91 5.17 2.63+0.11 5.90 4+ 0.26 6
S113 B0.5 V 2.43 4.72 5.29 5.62 2.61 +0.09 6.36 £ 0.25 6
S114 B0.5 V 2.39 4.84 5.41 5.77 2.64 4+ 0.09 6.61 +0.25 6
S115 B1V 2.45 5.02 5.58 2.68 £0.11 6.82 + 0.29 3
S121 G8 IIT 0.86 1.90 2.12 2.21 2.934+0.21 2.54 4+ 0.20 7
S122 M1 III 1.44 3.18 3.60 3.83 2.89 +0.15 4.32 +0.24 5
S123 K51 1.28 4.32 4.88 5.20 3.59 +0.20 5.80 4+ 0.34 4
S124 K3 III 1.18 2.92 3.35 3.43 3.04 +0.18 3.89 +0.25 6
S125 K4 111 1.16 2.76 3.07 3.20 2.95 4+ 0.18 3.70 £ 0.24 5
S126 M1 I 2.12 5.50 6.09 6.50 3.49 £+ 0.20 7.42 +0.47 1
S131 K2 III 1.10 2.88 3.16 3.29 2.854+0.17 3.82+0.24 5
S132 KO IIT 0.81 1.84 2.04 2.14 2.98 +0.24 2.45 4+ 0.21 6
S133 KO IIT 0.75 2.14 2.38 2.52 1.27 £0.17 2.81 +£0.20 5
S134 05V 2.44 4.77 5.36 5.72 2.65 + 0.09 6.48 £+ 0.23 6
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1D SpT Ep_v Ev_j5 FEv_g PEv_ks Ry Ay N
S135 B4V 0.79 2.01 2.26 2.47 3344037  263+0.31 4
Tla M9-L1 0
T1b K5 111 0.97 6.18 7.69 8.48 9.37£7.09  9.09+ 7.59 1
Tlc M2-4 III 0
T1d K1 III 2.44 5.19 6.02 6.31 295+021  7.1940.57 1
Tle M4 III 0.93 5.05 6.69 7.55 8.42+6.76  7.83+6.94 1
T1f M2 III 1.98 4.06 4.60 4.95 2.79+0.16  5.51+£0.35 2
T2a K4 I1I 1.77 3.95 4.45 4.63 2.96+0.14  5.2240.27 3
T2b KO III 1.89 4.10 4.57 4.78 2.87+0.14  5.41+0.29 3
T2c M3 III 1.81 3.34 3.74 4.03 2.51+0.12  4.54+0.24 3
T2d K3 III 1.79 4.03 4.58 4.76 3.004+0.17  5.36+0.32 3
T2e B0.5 [II-V 2.81 5.94 6.71 7.19 2.84+0.09  8.08+0.28 4
T2f K2 III 1.78 4.06 4.54 4.98 3.06+0.18  5.4540.34 3
T2g YSO 0
T2h K1 III 1.64 3.73 4.07 4.25 2.964+0.18  4.86+0.31 3
HD 134958 Bl IlIne 0.61 1.88 2.14 2.48 3.054+040  2.71+0.36 5
HD 135378 G8 III 0.15 0.34 0.36 0.35 1.66+0.69  0.45+0.22 6
FO G8 11T 1.78 3.89 4.40 4.75 2.96+0.13  5.28+0.26 3
F2(a) K1 III —3.30 .. 3.24 —0.954+0.03 5.0440.19 2
F3 BL.5 -V 2.01 4.25 4.82 5.15 2.73+0.11  5.81+0.25 7
F4 B7-A0 III 1.66 3.39 3.91 4.16 2.81+0.17  4.67+0.30 3
F6 A0-A5 TV 1.54 3.28 3.71 3.95 2.67+0.15  4.46+0.27 6
F7 Bl III-V 2.47 4.89 5.51 5.85 2.63+0.10  6.58+0.26 5
F10 BO0.5 I-I11 2.71 5.79 6.54 6.90 2714009  7.8440.27 4

Fin de la Tabla D.2

Tabla D.3: Distancias heliocéntricas calculadas para las estrellas del Complejo RCW 91. La primera
columna es el identificador de la estrella. La segunda columna es la distancia calculada con el médulo de
distancia optico (dy ), y la tercera columna es la distancia calculada con el médulo de distancia infrarrojo
(da.8um). La cuarta columna es la distancia calculada con la correcciéon de paralajes por el punto cero
(dGaiapr3) con la prescripcion de Maiz Apellaniz (2022). La quinta y sexta columna corresponden a las
distancias geométricas (dgeo) y foto-geométricas (dpgeo), respectivamente, calculadas por Bailer-Jones et al.
(2021).

D dy d4.8 ym dGaiaDR3 dgeo dpgeo
(kpc) (kpc) (kpc) (kpc) (kpc)
301 3.30 +£0.73 4.16 + 0.68 3.71 +£1.02 3.92+£0.71 3.64£0.51
302 4.72+0.72 6.00 4+ 0.98 4.08 + 0.69 4.134+0.35 4.19+0.33
303 5.66 + 0.77 6.41 +1.05 5.36 = 1.08 6.124+0.71 5.73 £0.58
303b 0.92+£0.12 0.54 +0.04 1.424+0.10 1.41 £0.07 1.4140.08
304 5.54 + 0.56 5.77 £0.21 5.70 £ 0.87 6.01 £0.63 5.89 +0.44
304b 3.58 £9.11 12.51 £4.50 9.34 4+ 3.35
305 6.11 +0.90 8.28 +1.36 5.06 = 0.70 5.26 £0.44 5.06 +0.47
306 4.79 + 0.66 6.17 £ 1.01 5.06 £0.73 5.03£0.42 4.89+0.29
306b 2.62 +0.23 3.06 £0.32 2.25 4+ 0.18 2.25+0.09 227+0.13
307 6.63 £0.71 9.21 +0.32 4.73 + 0.60 4.844+0.35 4.73+0.33
308 4.94 + 0.52 6.82 4+ 0.40 4.63 4+ 0.62 4.65£0.38 4.54+0.28
309 4.05 +0.51 5.11 £0.67 5.08 £0.75 5.26 £0.55  5.06 & 0.47
462 5.69 + 0.75 7.57 £0.27 5.60 £ 0.91 5.94+0.56 5.44 +0.50
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ID dy d4.8 ym dGaiaDR3 dgeo dpgeo
462b 5.23 £0.81 6.90 £1.13 6.49 £ 1.52 6.34 £0.82 5.80£+1.09
474 4.11 + 0.52 5.26 £ 0.98 5.07 £0.78 5.06 £0.48 4.83+0.56
603 1.93 +£0.22 2.30 £0.23 5.24 £+ 2.83 5.05+0.76  4.53 +0.67
604 5.85 + 0.81 7.44 +£1.39 4.64 £0.75 4.66 £0.46 4.79+0.42
605 5.42 4+ 0.65 6.89 4+ 0.36 4.60 £ 0.66 4.68 £0.47 4.46 £0.52
606 5.86 £0.84 721 +1.34 5.11 £0.96 5.12+£0.68 4.97£0.58
tgt10 2.51 +0.54 3.56 £0.24
tgt10b 6.75 £ 1.41 6.24 £1.63 2.41 £0.28 2.604+0.16 2.56£0.16
tgt10c 12.70 £3.23 14.76 £ 3.85 4.06 £0.75 4.09+044 4.214+048
tgt10d 3.58 £1.79 4.96 £1.30 4.04 £ 3.55 6.36 £4.34 3.51+1.13
tgt14 0.61 £0.07 0.70 £0.05 1.06 = 0.03 1.074+0.02 1.07+0.02
tgtldc 7.75 + 1.06 10.74 £ 1.99 1.14 4+ 0.05 1.15+£0.03 1.15+£0.02
tgtldd 1.49+0.13 2.35+£0.38 1.37+0.05 1.37+0.03 1.37+0.03
tgtl6 3.00 +£0.47 3.45 4+ 0.23 0.76 +0.19 0.78+0.08 0.81£0.10
RSGO 3.20£1.33 5.52 £+ 1.47 4.61 +£2.90 523 +1.38 3.46 £0.39
RSG1 6.80 + 2.10 10.46 £+ 2.73 3.90+1.10 4.02+0.85 3.824+0.49
RSG2 5.70 £1.89 10.09 £ 2.63 | 14.37 +21.27 7.51+£256 5.03+£1.27
RSG3 6.76 + 1.57 7.26 +£1.90 3.51£0.78 4.134+0.61 4.00+0.51
RSG4 11.44£3.45 16.08 £4.19 3.77 £0.87 3.95+£0.61 3.90£0.72
MN18A 13.02 +4.03 13.224+3.45 | 20.31 £36.13 8.63£3.38 5.93+1.03
MN18B 10.70 = 2.80 3.01 +2.26 878 £3.13 4.90+1.10
RSG12 4.14+1.09 6.36 £ 1.66 4.58 £2.09 526 +£1.40 5.46£1.53
RSG12b 6.79 £1.40 6.54 £ 1.71 2.00£0.19 2.15+0.11 2.14+£0.10
RSG13 9.48 +2.94 9.71 +2.54 4.38 +1.89 4.444+1.13 3.65+£0.47
RSG14 5.75 £ 2.54 9.30 £2.43 9.74 £ 9.06 6.85£1.61 5.244+1.09
RSG14b 4.13+0.85 1.81 +£0.47 1.914+0.16 1.98+0.09 1.89+0.08
RSG14c 6.06 £1.14 2.81 +£0.73 1.95+0.13 2.03+£0.08 2.02+0.07
RSG15 7.28 +£2.41 12.33 £ 3.22 4.84 +2.10 4.594+1.10 4.47+1.04
RSG15b 2.76 + 0.39 2.88 +£0.38 1.67 + 0.08 1.66 = 0.05 1.67 &= 0.05
RSG15¢ 1.78 +£0.22 1.98 +£0.26 1.76 +0.09 1.75+£0.05 1.774+0.05
RSG16 8.54 £+ 2.48 12.39 £ 3.24 4.39+1.20 436 £0.82 4.19+£0.71
WR 67-3 2.85+£0.95 3.11£0.50 2.93+0.36
SC3 3.02+0.39 3.77 £0.49 2.95+0.24 3.09+£0.16 3.04£0.11
Sapaki 4.87+0.85 5.42 +0.19 4.11 £2.16 4.20£0.72 3.89+0.54
S1 4.30 £0.81 4.34 £+ 3.49 4.95+1.55 5.66=+1.30
S2 2.21+£0.32 2.63+0.34 1.47 +0.42 1.504+0.15 1.51+0.15
S3 2.39 £0.42 2.86 +0.53 4.16 £1.15 4.32+1.10 4.33+1.07
S4 1.354+0.20 1.35+0.18 2.84 +£0.27 288+0.19 2.80+£0.18
S5 8.02+£1.77 8.66 £1.14 18.69 £ 32.29 707 +£237  6.62+£1.95
S6 3.14 £ 0.52 4.59 4+ 0.60 9.78 + 5.83 8.25+239 6.76 +1.79
S7 2.71 £0.42 2.65 4+ 0.62 3.27 £0.40 3.32+0.29 3.284+0.29
S8 2.92+0.44 3.33£0.44 3.14 £0.34 3.18£0.19 3.07£0.20
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S9 2.65 + 0.36 4.23 +0.80 3.00 £0.53 3.154+049 3.28+0.37
S10 1.60 £ 0.20 1.78 £ 0.12 1.48 +£0.06 1.494+0.03 1.47+0.03
S11 3.31£0.49 3.52 £0.46 2.29 +£0.20 227+0.14 2.24+0.13
S12 5.18 £ 0.91 5.99 £0.79 5.59 £ 2.78 542 +1.51 4.82+1.20
S13 8.48 +1.37 11.03 +1.45 3.70 £0.95 3.96 +£0.77 3.85+0.79
S14 244 +0.34 2.46 £0.33 1.95 4+ 047 1.96 £0.18 2.09+0.18
S15 5.17 & 0.55 6.44 +0.24 5.76 = 1.36 5.73+1.24 5.30+£0.65
S16 3.86 &+ 0.65 4.19 £0.78 6.01 4 2.32 573+ 1.51 527+1.27
S17 2.44 +£0.28 3.04 £0.41 1.174+0.04 1.16 £0.02 1.16 £0.03
S18 6.58 £ 1.01 7.15+£0.94 441 +1.14 4.61+£093 4.19+0.74
S19 5.17 £ 0.82 6.10£1.14 3.22 £ 0.61 3.43+£0.54 3.09+0.84
S20 4.77 £ 1.28 5.76 £0.76 3.28 £1.90 3.66 £1.16 3.43+1.32
S21 1.99+0.25 2.35£0.31 0.34 +0.00 0.34 +0.00 0.34+0.00
S22 4.20 + 0.62 4.45 4+ 0.83 3.80 £0.82 3.954+0.70 3.74+0.70
S23 3.87 £ 0.57 4.20£0.79 2.56 £0.33 2.61 £0.28 2.68 £0.23
S24 0.57 +0.07 0.66 £+ 0.06 0.97 + 0.08 0.984+0.02 0.97+£0.02
S25 4.27 4+ 0.64 591 £0.79 2.76 £0.47 290+£0.37 295+0.34
S26 5.71 £0.74 7.41 £0.52 10.00 £17.98 11.92+£3.70 9.67£2.75
S27a 1.134+0.15 1.18 £ 0.09 1.08 +£0.04 1.08+£0.02 1.08 +0.02
S27b 1.80 £0.33 1.13 £ 0.06 1.14 +0.03

S28 5.07 £ 0.80 5.39 £ 1.01 3.13+£0.74 3.43+£0.89 3.134+047
S29 7.07£0.94 7.99 £+ 1.50 3.42 +£0.85 3.77+1.06 3.38+0.63
S30 4.99 +0.79 5.43 £1.02 3.25 £ 0.56 3.37+0.55 3.12+£0.27
S30a 1.59 4+ 0.20 1.56 + 0.21 1.97+0.44 2.15+0.40 2.02+£0.32
S30b 2.98 + 0.56 3.24 £0.41 4.57+4.34 4.83+£288 6.81+2.38
S31 3.66 +0.53 4.80 £ 0.66 2.34 £0.29 2.39+0.23 2.52+0.34
S32 6.47 £1.33 7.66 £1.44 12.75 £ 27.00 6.57£2.51 5.70£+1.89
S33 3.21 £0.51 3.62 £0.48 3.21 £0.60 3.46 £0.52  3.06 £ 0.28
S34 3.72 £0.52 4.87 £0.49

S35 3.76 £ 0.61 3.954+0.78 3.84 +14.63 5.56 £2.32 3.56 +1.00
S36 6.08 +1.05 5.69 £0.78 4.36 £1.67 496 £1.58 4.12+1.21
S37 5.39 £0.87 5.49 +£1.03 2.30 £0.32 2.33+0.32 2.59+0.27
S38 5.07 £ 0.79 5.02 £0.67 2.821+0.48 3.00£0.42 293+£0.31
S39 5.06 4+ 0.82 6.00 4+ 0.80 3.09 +£0.57 3.224+044 2.95+0.29
S40 3.14 £0.51 3.49 £0.46 2.79 £0.51 2.89+0.46 2.82+0.47
S41 4.90 +0.80 6.26 +£0.83 3.30 +0.67 3.414+0.55 3.11+041
S42 5.11 £ 0.98 6.95 +£0.94 5.29 +£4.16 537+1.92 4.05+£1.77
S43 5.54+1.14 6.68 £1.25 7.41 £4.95 6.50£1.89 5.26+1.05
S44 3.69 4+ 0.54 3.63 +0.48 1.524+0.70 1.78 £0.30 1.63£0.29
S45 0.36 4+ 0.04 0.18 £0.01 0.44 +0.03 0.444+0.01 0.44+0.01
S46 4.66 +0.61 7.14 £0.58 4.07 £0.82 3.974+0.55 3.54+0.76
S47 5.89 £0.74 6.44 +£1.21 3.78 £1.36 4.09+£1.08 3.63£0.72
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S48 5.92 £1.02 6.65 £1.23 7.33 £4.61 6.52+£2.10 5.00£1.80
S49 5.01 £0.70 4.18 £0.59 1.30 £ 0.08 1.294+0.06 1.29 +0.06
S50 4.89 +£0.61 9.98 +1.79 5.32+1.38 5.13+£0.97 4.79+1.31
S50b 0.39 £0.04 0.17 £0.02 2.194+0.26 2.2240.20 2.18£0.19
S51 4.31 £0.62 4.62 £0.87 4.26 £1.51 4.65£1.28 3.824+0.46
S52 1.34 +£0.13 1.46 £ 0.14 2.54 +£0.22 256 +£0.18 249+0.14
S53 5.64 £+ 1.06 2.42 +2.54 3.80 £1.98

SH4 5.52 £ 0.88 5.92 4+ 1.10 3.05 £0.78 3.37£0.65 3.14+0.39
S55 4.25 + 0.68 5.10 £ 0.96 2.89 £+ 0.66 3.07+0.74 3.43+0.45
S60 6.81 £1.21 6.59 £0.89 6.42 £+ 3.96 6.07£1.84 4.71+1.49
S60b 3.87 +£0.52 5.43 +1.03 3.53+1.13 4.13+£093 4.20+£1.28
S100 5.38 + 0.87 7.50 +£0.27 5.19+1.03 5.26 £20.62  5.06 £ 0.81
S101 8.63 £1.12 8.66 £0.90 3.25 £0.91 3.52+£1.02 3.0240.67
S102 2.40 +0.28 2.38 £0.27 8.87 £ 8.07 7.60 £2.88 6.75+1.90
S103 1.46 +0.17 4212 +814.21 7.16+2.39 546+1.25
S104 7.58 +1.01 9.24 £ 0.96 4.27+1.34 4.80+1.73 4.78 +0.86
S105 6.60 + 0.83 8.24 + 0.83 5.60 £ 1.35 5.62+0.97 5.64+0.85
S107 6.60 £ 0.82 7.41 £0.82 2.87+£0.62 3.19£0.62 2.70£0.51
S108 4.33 + 0.50 5.32 £0.52 5.53 £ 1.06 5.45+0.69 5.33+0.67
S109 6.04 +0.76 7.19 £0.50 4.51 +0.87 4.67 097 4.40+0.74
S109b 4.07 £ 0.61 4.45 £ 0.83 2.39+0.26 242 +0.22 2.39+0.18
S110 5.36 +0.51 5.98 £+ 0.40 6.89 +1.53 6.75+0.96 6.29+0.79
S111 4.69 £ 0.62 6.47 £ 0.64 3.54 £ 0.61 3.62+£0.51 3.46+0.31
S112 7.90 £1.02 10.78 +1.18 7.85 £ 2.86 6.93+1.76 6.10+£1.30
S113 3.99 £0.46 5.25 4+ 0.56 5.37 £ 1.09 5.34 £0.65 4.94+0.61
S114 5.32 £0.67 7.52 +£0.75 4.04 £0.78 4.31£1.00 3.60£0.36
S115 5.66 £+ 0.65 7.76 £0.78 7.66 £ 3.56 6914192 6.67+1.32
S121 1.15+0.14 1.21 +0.22 1.54 +0.08 1.57+0.04 1.56 +0.04
S122 3.68 = 0.55 3.86 £+ 0.50 2.79 £0.81 288 +0.49 2.99+0.64
S123 10.90 £3.27 16.38 £4.27 5.95 £ 2.09 571 +1.21 542+1.31
S124 2.37+£0.36 2.83 £0.37 2.82+0.24 2.84+0.16 2.80+£0.16
S125 3.46 +0.53 3.92 £ 0.51 3.61 £0.42 3.68£0.25 3.60+0.26
S126 14.95 £6.39 14.88 £3.88 12.37 £ 27.40 6.97 £2.90 4.85+1.29
S131 2.59 £0.39 2.46 £0.32 3.33+£1.01 3.32£0.59 3.27£0.52
S132 1.73+£0.21 1.83 +0.24 1.50+0.17 1.524+0.06 1.52+0.05
S133 2.27 +0.28 2.42 +0.45 2.13+0.14 2.13+0.10 2.12+0.09
S134 6.01 +0.63 7.36 £0.26 5.05 £0.78 4.81£0.46 4.89+0.67
S135 0.91 £0.12 1.09 +£0.11 1.144+0.30 1.194+0.11 1.16 £0.10
Tla 0.34 £0.16 0.92+£0.39 8.66=+1.67
T1b 6.34 £ 22.20 6.06 4+ 0.79 0.34 +0.32 2.90+1.33 5.87+1.67
Tlc 7.23+1.34
T1d 3.74 £ 1.20 4.68 £0.88 1.89 4+ 0.74 2.34+£0.82 2.66 £0.47
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Tle 12.88 £41.26 9.96 £1.85
T1f 6.08 £1.35 6.51 £1.21 3.68 £1.06 3.83+0.79 3.61£0.77
T2a 3.74 +0.63 4.43 + 0.58 4.06 £+ 0.90 4.13+0.72 3.93+0.65
T2b 3.34 £0.59 3.81 +£0.51 3.46 £ 1.57 3.88+1.16 3.18+1.16
T2c 6.49 £1.01 6.68 £0.87 4.36 +£2.90 466 £1.76 4.76 £1.75
T2d 594+1.14 7.14 +£1.33 3.15£1.39 3.85£1.08 2.8840.87
T2e 4.24 +0.59 4.444+0.44 4.13+1.85 4.69+1.64 3.80£0.79
T2f 5.55 £ 1.10 6.22 +£1.18 3.04 £1.52 3.92+£1.20 3.144+0.43
T2g 9.83+£9.74 6.96£1.97 5.10£1.69
T2h 5.07 £0.96 6.08 £1.16 3.20 £1.02 3.42+0.86 3.95+0.57
HD 134958 0.70 £0.13 1.03£0.14 0.90 4+ 0.06 0.90+£0.03 0.89 £0.03
HD 135378 0.56 +£0.08 0.55 £0.07 0.44 £+ 0.02 0.44+£0.01 0.44+0.01
FO 1.56 £ 0.25 1.98 +0.28 3.00 £0.36 3.02£0.28 3.144+0.28
F2 3.45 £ 0.66 5.19 £ 0.99 3.36 £1.79 429+1.40 3.25+1.03
F3 5.84 +£0.73 6.21 £0.43 5.18 £ 1.27 528 +1.16 4.30+£0.45
F4 3.23+0.41 3.04 £0.42 6.76 £+ 2.64 6.08£1.40 6.27+1.08
Fo6 1.50 £ 0.20 1.59 +£0.11 2.92+0.34 285+0.26 2.99+0.31
F7 8.96 £1.14 11.64£1.21 5.53 £2.31 5.52+1.85 4.74+0.59
F10 6.45 £ 1.06 7.95 + 1.06 5.36 £1.45 528 £1.28 4.89 £0.86

Fin de la Tabla D.3

Tabla D.4: Velocidades radiales de las estrellas en el Complejo RCW 91. La primera columna es el
identificador de la estrella. La segunda columna es la velocidad radial determinada con el ajuste Gaussiano
linea por linea (V. grit), y la tercera columna el nimero de lineas utilizadas en el ajuste (Ngrit). La cuarta
columna es la velocidad radial determinada con la técnica de correlacion cruzada (V. xcor), la quinta
columna es la estrella de referencia utilizada en la correlacion cruzada, y la sexta columna corresponde al
estudio de donde fue obtenida la velocidad radial de la estrella de referencia.

Referencias. B22: Banyard et al. (2022), H70: Hube (1970), K23: Katz et al. (2023), S11: Sota et al. (2011).
(@) El valor de Vr.xcor corresponde a la velocidad radial de Gaia DR3 corregida con la prescripcion de
Katz et al. (2023). No quiere decir que la fuente haya sido correlacionada consigo misma.

D Vi aFit Narit Vi XCor Templ. V. xcor Ref. Vi xcor
(km s™1) (km s™1)
301 —27.8 +39.1 20 —27.1+6.2 HD 190066 GOSC
302 —36.4 +43.7 16 —32.8+4.6 HD 190066 GOSC
303 —63.3 +42.4 17 —63.7+ 4.5 HD 190066 GOSC
303b
304 —89.6 + 58.3 9 —-929+6.9 HD 16691 GOSC
304b —85.2+16.8 18 —93.7+1.3 S2 K23
305 —47.9 + 46.7 14 —51.5+6.7 HD 215733 GOSC
306 —39.9+42.6 17 -39.6+7.2 HD 86606 GOSC
306b —32.3+55.3 10 —35.3+6.7 HD 1064 H70
307 —35.0 £48.5 13 —30.7+6.1 15 Sgr GOSC
308 —50.2 +78.1 5 —67.71+9.5 HD 135591 GOSC
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309 —51.7+50.5 12 —40.5+6.9 HD 215733 GOSC
462 —98.5+ 78.3 5 —82.5+13.6 HD 115455 GOSC
462b —112.7+66.1 7 —109.8 £10.3 HD 86606 GOSC
474 —49.4 + 55.4 10 —63.9 1+ 8.4 HD 215733 GOSC
603 —51.6 +55.3 10 —50.3 £ 18.1 HD 1064 H70
604 —51.7+48.5 13 —51.6+54 HD 215733 GOSC
605 —70.3 +£52.7 11 —82.44+5.2 ALS 15125 GOSC
606 —51.1 £50.5 12 —49.6 + 8.6 HD 86606 GOSC
tgt10
tgt10b —11.6 +£16.3 19 —26.1+3.0 MNI18A K23
tgt10c —24.5+16.3 19 —-39.0+1.6 MNI18A K23
tgt10d —3.24+18.3 15 —4.6+2.2 MNI18A K23
tgt14 —34.9+31.9 5 —0.7+11.9 NGC 6231 194 B22
tgtldce 1.7+ 18.3 15 —-09+1.2 RSG15b K23
tgt14d —35.8+31.9 5 —1.5+16.8 NGC 6231 194 B22
tgtl6 —64.0+33.0 NGC 6231 194 B22
RSGO —30.4+16.8 18 —44.14+1.2 MNI18A K23
RSG1 9.7 +16.3 19 00£1.2 MNI18A K23
RSG2 —75.1+16.3 19 -779+09 MNI18A K23
RSG3 —34.9+16.3 19 —44.94+1.8 MNI18A K23
RSG4 —69.1 =16.3 19 —73.5+1.8 MNI18A K23
MNI18A —47.5+16.8 18 —61.44+1.5 MNI18A K23
MN18B —54.4+19.8 13 —63.9+24 MN18A K23
RSG12 —51.1+16.3 19 —56.8 + 3.0 MNI18A K23
RSG12b 3.4+16.8 18 —1.84+1.5 MNI18A K23
RSG13 —11.9+16.8 18 —22.24+0.7 MNI18A K23
RSG14 —21.44+178 16 —26.8 4+ 0.6 MNI18A K23
RSG14b —38.8+17.8 16 —59.6 + 2.0 MNI18A K23
RSG14c —62.0 £ 18.3 15 —82.54+2.0 MNI18A K23
RSG15 —67.7+17.3 17 —71.6 £0.7 MNI18A K23
RSG15b —-3.3+£17.8 16 3.0+12 RSG15b K23
RSG15¢ —59.1+18.4 15 —58.8 + 2.7 RSG15b K23
RSG16 —40.7 +£16.8 18 —52.94+1.6 MNI18A K23
WR 67-3
SC3 —63.2 +25.1 22 —63.3+6.0 HD 190066 GOSC
Sapaki —60.0 +17.6 12 —65.7+ 2.8 Schulte 22A GOSC
S1 —56.8 + 25.6 8 —54.0+ 7.4 NGC 6231 194 B22
S2 —72.0+13.7 27 —83.0+1.8 S2 K23
S3 14.1+15.6 21 143+14 S2 K23
S4 —13.4+15.6 21 —-19.0+14 S2 K23
S5 —-1.0+17.3 17 7.0+£2.2 S2 K23
S6 —54.6 +£15.2 22 —54.24+1.3 S2 K23
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ID Vr.cFit Ngrit Vi xCor Templ. Vi xcor Ref. Vi xcor
S7 —64.1 £15.2 22 —71.84+25 S2 K23
S8 —38.8+14.9 23 —34.7+2.0 S2 K23
S9 —55.6 = 15.2 22 —65.9+14 S2 K23
S10 —27.8+25.2 8 —27.04+9.0 NGC 6231 194 B22
S11 6.6 =14.0 26 —-1.14+3.1 S2 K23
S12 —61.7+14.3 25 —68.8+ 1.7 S2 K23
S13 —36.2 +14.9 23 —33.3+1.6 S2 K23
S14 —47.04+14.0 26 —58.44+1.5 S2 K23
S15 —60.7 + 20.6 12 —88.4+5.7 HD 152314 B22
S16 —71.3+14.6 24 —88.7+1.3 S2 K23
S17 5.7+15.9 20 02+34 S2 K23
S18 —18.74+14.9 23 —2224+1.8 S2 K23
S19 —31.7+15.6 21 —38.0+0.9 S2 K23
S20 —71.4+15.2 22 —88.1+3.0 S2 K23
S21 48.1+£15.9 20 479+ 2.5 S2 K23
S22 26.1 = 16.8 18 7.0+£0.9 S2 K23
S23 —13.7+14.9 23 —22.0+1.8 S2 K23
S24 5.3 £15.6 21 10.1£7.3 S24 K23
S25 —63.9+15.2 22 —726+1.1 S2 K23
S26 —62.5 +29.9 6 —-35.1+18.7 NGC 6231 194 B22
S27a —44.6 + 32.0 5 —20.5+15.3 NGC 6231 194 B22
S27b —41.1+31.9 5 —23.5+14.6 NGC 6231 194 B22
S28 —14.7+15.2 22 —27.7+1.8 S2 K23
S29 —46.8 + 15.2 22 —55.94+1.3 S2 K23
S30 —38.5+15.9 20 —37.7+1.4 S2 K23
S30a, —20.2 +21.7 11 —-9.1+34 S24 K23
S30b —110.8 £ 32.3 5 —72.9+19.2 NGC 6231 194 B22
S31 —32.94+15.2 22 —-409+24 S2 K23
S32 —51.2+14.9 23 —50.44+1.5 S2 K23
S33 —41.3+15.2 22 —40.84+1.9 S2 K23
S34 —57.3+25.3 8 —104.8 £12.0 NGC 6231 194 B22
S35 —109.1 +15.9 20 —122.14+3.5 S2 K23
S36 —33.1+16.8 18 —39.7+1.3 S2 K23
S37 —34.3+15.2 22 —37.3+1.2 S2 K23
S38 10.3 £15.2 22 77+24 S2 K23
S39 —58.5 +14.0 26 —67.44+1.7 S2 K23
S40 —39.9 +16.8 18 —35.8+2.4 S2 K23
S41 —13.8+15.5 21 —26.4+1.5 S2 K23
S42 —43.4+15.9 20 —52.8+ 1.5 S2 K23
S43 —48.2+15.9 20 —582+14 S2 K23
S44 21.6 £14.9 23 54420 S2 K23
S45 27.8 £15.5 21 44.3 £6.7 S45 K23
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ID Vi arit Narit Vi XCor Templ. V. xcor Ref. Vi xcor
S46 —53.7+294 6 —56.6 £16.0 NGC 6231 194 B22
S47 —16.4+17.3 17 —26.3 £ 3.7 S2 K23
S48 —108.8 £ 15.9 20 —111.7+ 1.7 S2 K23
S49 22.8 £13.7 27 23+24 S2 K23
S50 —59.1 +27.6 7 —88.2+16.6 NGC 6231 194 B22
S50b 28.5 £16.3 19 422+ 3.7 S45 K23
S51 —57.4+14.3 25 —56.1 £ 2.8 S2 K23
S52 —32.9£+35.9 4 —-18.9+10.7 NGC 6231 194 B22
S53 —50.8+17.3 17 —56.7+1.4 S2 K23
S54 —33.7+14.9 23 —36.3+2.0 S2 K23
S55 —72.8+15.3 22 —782+1.3 S2 K23
S60 —50.8 £15.2 22 —5724+1.9 S2 K23
S60b —68.7+16.8 18 —64.1+25 S2 K23
S100 —55.7+24.0 9 —63.6 7.1 HD 152314 B22
S101 —41.1 +25.5 8 —41.44+9.8 NGC 6231 194 B22
S102 —46.9 +29.9 6 —-30.8 +18.3 NGC 6231 194 B22
S103 —29.8 +32.0 5 —33.7+20.8 NGC 6231 194 B22
S104 —35.5+ 36.6 4 0.4+89 NGC 6231 194 B22
S105 —61.0 +25.7 8 —74.0+11.5 NGC 6231 194 B22
S107 —87.2+21.2 8 —67.0£10.9 NGC 6231 194 B22
S108 —53.0+24.0 9 —73.0+12.0 NGC 6231 194 B22
S109 —57.9+ 32.0 5 —-99.9+13.9 NGC 6231 194 B22
S109b —44.6 +16.8 18 —50.0+2.2 RSG15b K23
S110 —63.5 + 22.7 10 —110.9+13.2 NGC 6231 194 B22
S111 —68.3 & 25.6 —81.7+11.0 NGC 6231 194 B22
S112 —20.8 £ 29.5 —84.4+12.3 NGC 6231 194 B22
S113 —62.6 +22.7 10 —74.1+12.2 NGC 6231 194 B22
S114 —20.8 +£27.1 7 —36.4+13.8 NGC 6231 194 B22
S115 —66.7 & 23.1 10 —105.8£11.1 NGC 6231 194 B22
S121 —17.7+17.8 16 —-34.24+15 RSG15b K23
S122 51.6 £ 18.3 15 49.6 £2.0 RSG15b K23
S123 —73.0+15.9 20 —96.14+1.3 MNI18A K23
S124 4.0+ 17.3 17 0.0+2.3 RSG15b K23
S125 —19.24+17.8 16 —21.24+14 RSG15b K23
S126 —55.0+16.8 18 —64.6 £ 1.5 MNI18A K23
S131 —52.5+17.8 16 —64.9+1.2 RSG15b K23
S132 —34.51+16.8 18 —54.6 £ 1.7 RSG15b K23
S133 —26.3+16.8 18 —44.0+1.5 RSG15b K23
S134 —61.0 £ 21.7 12 —74.14+13.0 HD 152314 B22
S135 22.1£27.1 7 22.3 £14.0 NGC 6231 194 B22
Tla

T1b —69.4 +16.0 20 —78.24+0.8 S2 K23
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ID Vr.cFit Ngrit Vi xCor Templ. Vi xcor Ref. Vi xcor
Tlc —41.3+19.1 14 —39.6 1.8 S2 K23
T1d —40.8+16.4 19 —42.3+6.5 S2 K23
Tle —44.1+19.1 14 —52.14+0.9 S2 K23
T1f —-50.94+15.9 20 —56.0%+ 1.0 S2 K23
T2a, —41.7+14.9 23 —43.8+ 1.8 S2 K23
T2b —58.0+15.6 21 —61.2+1.7 S2 K23
T2c —12.8+19.1 14 —13.0+0.7 S2 K23
T2d 6.5 £ 19.8 13 —1.7+1.0 S2 K23
T2e —51.5+21.5 11 —99.7+18.0 NGC 6231 194 B22
T2f —3.0+£19.8 13 —16.4+14 S2 K23
T2g —51.9+35.6 4
T2h —-30.7 £ 16.8 18 —44.44+1.5 S2 K23
HD 134958
HD 135378 | —22.7+17.4 17 22.5+6.5 S2 K23
FO 23.4+11.1 22 1854+1.9 S2 K23
F2 1.1£11.1 22 —29.3+ 1.7 S2 K23
F3 —51.8+16.6 10 —29.3+13.1 NGC 6231 194 B22
F4 —0.6+214 6 —4.0+22.6 NGC 6231 194 B22
F6 —35.4+21.3 6 —31.9+32.2 NGC 6231 194 B22
F7 —26.9 + 18.5 8 —69.0+10.7 NGC 6231 194 B22
F10 —37.7+18.6 8 —80.3+17.5 NGC 6231 194 B22

Fin de la Tabla D.4

Tabla D.5: Velocidades peculiares de las estrellas en el Complejo RCW 91. La primera columna es el
identificador de la estrella. La segunda columna es la velocidad peculiar tangencial (V; pec) determinada a
partir de los movimientos propios de Gaia DR2, mientras que la tercera columna es V; . calculada a
partir de los datos de Gaia DR3 (o VIRAC2 si aplica). La cuarta columna es el modulo de la velocidad
peculiar radial (V}. pec) calculada con la velocidad radial del ajuste Gaussiano linea por linea. La quinta
columna es la velocidad espacial (Vg) calculada con V; pec de Gaia DR3 y V. pec del ajuste Gaussiano. La
sexta columna es el modulo de V. e calculada con la técnica de correlacién cruzada, mientras que la
séptima columna es Vg calculada con V; pec de Gaia DR3 y V;. pec de la correlacion cruzada.

Gaia DR2 Gaia DR3 Gaia DR3 + GFit Gaia DR3 + XCor
ID Vi pec Vi pec Vi pec Vs Vi pec Vs

(km s71) (km s~1) (km s~1) (km s~1) (km s~1) (km s~1)
301 15.8 +4.0 15.9 £ 3.6 26.6 + 39.1 31.0 £ 39.3 27.3+6.2 31.6+7.2
302 10.5 £ 3.1 11.8+2.0 40.0 £43.7  41.7+£43.7 43.6 £4.6 45.2+5.0
303 7.9+29 3.0+£0.9 22.0+£424 22.2+£424 21.6£4.5 21.8+4.6
303b 12.0+ 1.6 11.9+1.6
304 8.3+3.1 10.4 £ 1.2 5.1 +58.3 11.6 & 58.3 8.4+6.9 13.4+£7.0
304b 14.5+37.0 26.0£16.8 29.8 £40.6 34.5+£1.3 37.4+£37.0
305 16.6 + 3.6 15.1+2.3 39.2+£46.7 42.0£46.8 35.6 £6.7 387£7.1
306 6.2+£1.7 7.5+1.2 37.5£42.6 38.2£42.6 37.8£7.2 385£73
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D Gaia DR2 Gaia DR3 Gaia DR3 + GFit Gaia DR3 + XCor

Vi pec Vi pec Vi pec Vs Vi pec Vs
306b 82+1.1 82+0.9 10.1 £55.3 13.0 £55.3 7.1+6.7 10.8 £6.8
307 29.3+4.4 25.3 £ 2.8 51.7 £48.5 57.6 & 48.6 56.0 £ 6.1 61.4+6.7
308 6.1 +2.2 7.3+1.0 28.8 £ 78.1 29.7 £ 78.1 11.3+9.5 13.5+9.6
309 14.2 +2.6 16.3 £2.1 15.1 £50.5 22.2 +50.5 26.3 +6.9 30.9+7.2
462 12.8 £3.0 87+14 12.9 £ 78.3 15.6 £ 78.3 3.1+13.6 9.2+ 13.7
462b 3.3+26 76 +£1.6 30.7 £ 66.1 31.6 + 66.1 27.8+10.3 28.84+10.4
474 126 +£2.1 128 £1.7 18.5 £ 55.4 22.5+55.4 4.0 £ 8.4 13.4 £ 8.6
603 88+1.2 88+1.1 21.3 +£55.3 23.0+£55.3 | 20.0+18.1 21.9+18.1
604 7.8 £2.3 79+1.5 34.9 £48.5 35.8 £48.5 35.0£5.4 35.9+5.6
605 8.3+28 91+14 13.3 £52.7 16.1 £ 52.7 1.2+5.2 9.2+54
606 8.2+29 7.7+1.6 35.2 £ 50.5 36.0 £ 50.5 36.7 £ 8.6 37.5 £8.7
tgt10 16.9+6.9
tgt10b 130.8 £284 | 11724246 | 75.1+16.3 139.2429.5 | 60.6 3.0 131.9424.8
tgt10c 193.9 £50.9 | 216.54+55.2 | 25.1+16.3 21804576 | 39.6 1.6 220.1 £55.2
tgt10d 53.3 £ 27.5 54.8 & 27.6 56.1 £ 18.3 78.4 4+ 33.1 54.7 + 2.2 7744277
tgt14 14.3+1.6 15.0+1.7 26.2 +31.9 30.2 +31.9 8.0+11.9 17.0£12.0
tgtldce 80.2 +11.7 66.5 + 9.1 80.6 +18.3 104.54+20.4 | 780+1.2 102.5 £9.2
tgt14d 139+14 12.7+1.1 13.0 £31.9 18.2+31.9 | 21.3+£16.8 24.8+16.8
tgtl6 38.5+£7.0 26.7 £ 4.7 14.8 £33.0 30.5+33.3
RSGO 35.44+15.6 28.7+12.0 22.3+16.8 36.3 = 20.6 8.6+t1.2 30.0+12.1
RSG1 71.44+22.9 55.94+17.4 96.2+16.3 111.3+23.8 | 8.5+1.2 103.0+174
RSG2 80.7 &+ 27.8 71.0 & 23.8 10.5 +£16.3 71.8 + 28.8 7.7+0.9 71.4 4+ 23.8
RSG3 128.3 £30.3 | 125.0 &£ 29.1 51.8 £16.3 135.3+33.4 | 41.84+1.8 131.84+29.2
RSG4 155.6 £48.0 | 162.6 +49.2 50.4 +16.3 170.2 £51.8 54.8 + 1.8 171.6 £49.2
MN18A 34.3 +19.2 64.8 +21.1 52.5+16.8 83.4+27.0 66.4+1.5 92.8 +21.2
MN18B 54.6 +19.8 64.1+24
RSG12 27.1+£8.1 24.9 +£6.7 17.2 +£16.3 30.3£17.6 11.5£3.0 274+ 7.3
RSG12b 128.8 £26.7 | 122.8 +25.3 90.0 £16.8 152.2 +£30.4 84.8+1.5 149.2 +£25.3
RSG13 2273+ 71.4 | 209.3+65.1 | 40.4+£16.8 213.2+67.2 | 30.1+0.7 211.5+£65.1
RSG14 109.8 £49.2 | 88.8+39.4 64.3+17.8 109.6 +43.2 | 58.9+0.6 106.6+39.4
RSG14b 26.7 £ 6.4 28.9+6.0 29.3+17.8 41.2 +18.8 8.5+ 2.0 30.1+6.3
RSG14c 329.0 £ 62.3 | 332.4 +£62.8 24.8+18.3 333.3+65.4 4.3 +2.0 332.4 + 62.8
RSG15 46.7 £17.9 45.1+154 15.6 £17.3 47.7 £+ 23.2 11.7 £ 0.7 46.6 £ 15.4
RSG15b 32.0+ 4.6 32.01+ 4.6 41.5+17.8 52.4 4+ 18.4 47.8 +1.2 57.5+4.8
RSG15¢ 9.0+1.2 8.6+1.1 31.5+18.4 32.7+18.4 31.2+2.7 324+29
RSG16 135.2 £40.1 | 129.9 4+ 37.9 274+ 16.8 132.8 £41.5 152+1.6 130.8 £37.9
WR 67-3
SC3 94+1.7 11.3+1.5 13.5 £25.1 17.6 £25.1 13.6 £6.0 17.7+6.2
Sapaki 0.8+4.8 70+£1.9 18.44+17.6 19.7+17.7 12.7 £ 2.8 1454+ 3.4
S1 11.5+10.5 11.5+4.8 14.0 £ 25.6 18.1 +26.0 16.8 £7.4 20.4 + 8.8
S2 22.2+4.1 17.4+£2.7 36.8 +13.7 40.7 £14.0 478 +1.8 50.9 + 3.2
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D Gaia DR2 Gaia DR3 Gaia DR3 + GFit Gaia DR3 + XCor
Vi pec Vi pec Vi pec Vs Vi pec Vs

S3 9.5+3.2 80+1.7 52.5+15.6 53.1 +15.7 52.7+ 1.4 53.3 + 2.2
S4 6.4+1.3 5.3+0.8 7.1+£15.6 8.9+ 15.6 1.5+1.4 55+1.6
S5 79.3 £ 21.5 65.3+15.1 74.9+17.3 99.4 + 23.0 82.94+2.2 105.5 £ 15.3
S6 1.4+3.3 724+1.6 3.0+15.2 7.8+ 15.3 26+1.3 77+2.1
S7 25.6 +4.3 24.4 4+ 3.8 20.0 = 15.2 31.5+15.7 277+ 2.5 36.91+4.5
S8 14.4 +£2.8 16.6 £ 2.6 9.0+14.9 18.9 £15.1 13.1£2.0 21.1+3.3
S9 13.5 £ 2.7 1224+1.9 12.6 +15.2 17.5+15.3 2294+1.4 25.9+2.4
S10 55+1.0 4.3+0.6 3.1+25.2 5.3 +25.2 2.3+9.0 4.9+9.0
S11 33.0+5.2 35.84+ 5.3 61.24+14.0 70.9+15.0 53.5+ 3.1 64.4 +6.1
S12 57.44+12.6 53.5+9.7 20.2+14.3 5724+ 17.3 13.1+1.7 55.1 9.8
S13 97.1+17.8 83.8 +14.1 33.3+14.9 90.2 £+ 20.5 36.2+1.6 91.3+14.2
S14 30.2+44 31.6 +4.4 7.7+ 14.0 32.5+14.7 19.1+1.5 36.9 1+ 4.6
S15 4.5+ 3.3 25+1.1 21.0 + 20.6 21.1 + 20.6 6.7+ 5.7 7.24+5.8
S16 55.4 +10.0 50.7 £ 8.7 7.3+ 14.6 51.24+17.0 24.7+ 1.3 56.4 + 8.8
S17 79.34+£9.2 79.6 £ 9.2 45.0 £15.9 91.4+18.4 39.5+34 88.94+9.8
S18 129 +6.2 7.6 +2.7 68.8+14.9 69.2 +15.1 65.3 +1.8 65.7 + 3.2
S19 43.3 £ 8.0 46.7 £ 7.6 50.0 = 15.6 68.4+17.4 43.7+0.9 64.0 7.7
S20 20.1 +£10.0 30.44+9.2 5.8 +15.2 30.9+17.8 10.9 £ 3.0 32.3+9.7
S21 116.2 £14.7 | 117.6 & 14.8 79.4+15.9 141.9 £21.7 79.2 4+ 2.5 141.8 £15.0
S22 93.4 4+ 14.2 87.8 +13.1 95.4 + 16.8 129.7 £21.3 76.3 1+ 0.9 116.3 +£13.1
S23 37.3+6.2 39.8+6.0 50.4+14.9 64.2 + 16.1 421+ 1.8 57.9+6.3
S24 42.9+5.5 42.2+54 13.5+£15.6 44.3 £16.5 18.3+7.3 46.0 £ 9.1
S25 78.5 +£12.3 78.1+11.8 6.5+ 15.2 78.4 +£19.2 22+1.1 78.14+11.9
S26 22.4+6.0 4.2+2.6 23.3+£29.9 23.7 + 30.0 50.7 £ 18.7 50.9 4+ 18.9
S27a 17.2+2.3 16.9 £ 2.2 27.6 + 32.0 3244+ 32.1 3.5+15.3 17.3+15.5
S27b 30.3 £ 5.6 29.8+ 5.4 12.9 £ 31.9 32.5+32.4 4.7+ 14.6 30.2 +£15.6
S28 30.6 = 7.6 28.3+5.1 66.0 & 15.2 71.8+16.0 53.0 £ 1.8 60.1 £5.4
S29 163.9 £22.7 | 158.1 +21.3 38.6 £15.2 162.7 £+ 26.2 29.5+1.3 160.8 £ 21.3
S30 27.7+5.6 19.8 £ 3.5 41.3 +£15.9 45.8 £16.3 421+14 46.5 + 3.8
S30a 33.1+4.7 34.9 1+ 4.6 4.3 +21.7 35.2 4 22.2 15.4+3.4 38.1+5.7
S30b 13.9 £8.1 13.7+4.7 62.1 +32.3 63.6 £32.6 | 24.24+19.2 27.8+19.8
S31 1056+ 3.1 10.56+2.0 27.7+15.2 29.6 £15.3 19.7+2.4 22.3+3.1
S32 78.6 + 20.0 75.2 +16.4 36.3 +14.9 83.5 +22.2 37.1+1.5 83.9+16.5
S33 22.0+4.4 21.14+3.5 11.6 £15.2 24.1+15.6 12.1£1.9 24.3+4.0
S34 46.8 £ 13.5 4.44+25.3 47.0+28.7 | 43.1+£12.0 63.6£18.1
S35 48.1 +£17.2 36.8 +10.8 46.8 £15.9 59.5+19.2 59.8 £ 3.5 70.2+11.4
S36 130.6 £23.6 | 129.1 +22.4 | 54.2+16.8 140.04+28.0 | 47.6 1.3 137.6 +22.4
S37 47.5 £ 8.8 39.8 + 6.8 49.4 +15.2 63.4 +16.7 46.4+1.2 61.1+6.9
S38 74.0 £12.2 76.5+12.1 91.0+15.2 1189+19.4 | 88.4+24 116.9+12.3
S39 55.7 +10.0 53.0 £ 8.8 22.0+14.0 57.4 4+ 16.5 13.1+1.7 54.6 = 9.0
S40 11.0 £ 3.6 9.7+ 2.0 11.8 £16.8 15.3 +£16.9 159+24 18.6 £3.1
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D Gaia DR2 Gaia DR3 Gaia DR3 + GFit Gaia DR3 + XCor
Vi pec Vi pec Vi pec Vs Vi pec Vs

S41 11.7+4.9 3.6 2.0 64.9 +15.5 65.0 = 15.6 52.3+ 1.5 5244+ 2.5
S42 34.0 £ 9.8 33.2+74 37.6 +15.9 50.2 £17.5 2824+ 1.5 43.6 £ 7.6
S43 75.4+17.0 64.8 +13.7 36.5+15.9 74.4+21.0 265+ 1.4 70.0 £ 13.8
S44 33477 228+ 4.4 82.8+14.9 85.94+15.5 66.6 + 2.0 70.4+ 4.8
S45 22.8+2.2 22.14+2.2 32.94+15.5 39.6 =+ 15.7 49.4+6.7 54.14+7.1
S46 84438 11.5+2.1 22.1 +£29.4 24.9 £+ 29.5 19.24+16.0 22.4+16.1
S47 29.4 + 8.7 35.2+5.7 70.4+17.3 78.7+18.2 60.5 £ 3.7 70.0 £ 6.8
S48 53.7+11.8 46.2 + 8.6 21.9+15.9 51.1 +18.1 24.8 +1.7 52.4 + 8.8
S49 234.24+32.6 | 232.8+32.3 | 102.8 £13.7 254.5+35.1 82.3+24 246.9+ 324
S50 9.0+ 3.1 11.2+2.0 19.6 £ 27.6 22.6 +27.7 9.5+ 16.6 14.7 £ 16.7
S50b 11.9+1.3 120+ 1.3 34.0 +£16.3 36.1 +£16.4 477+ 3.7 49.2 +£3.9
S51 15.0 £4.9 19.2 £ 3.5 13.6 £14.3 23.5+14.7 149+ 2.8 24.3+4.5
S52 4.4 +0.7 4.1+0.5 12.4 £ 35.9 13.1 £35.9 1.6 £10.7 4.4 +10.7
S53 51.0+17.3 56.9+ 1.4
S54 272+ 7.5 30.2+5.6 51.0+14.9 59.3+15.9 48.4 + 2.0 57.0+5.9
S55 51.9+9.2 585+9.7 2.7+15.3 58.6 & 18.1 81+1.3 59.1 +£9.8
S60 14.4 £ 8.0 19.2+54 35.94+15.2 40.7 £ 16.1 2954+1.9 35.2+5.7
S60b 49.6 £7.9 41.9+6.1 4.6 +£16.8 42,2 +17.9 0.0£25 41.9+6.6
S100 15.6 £5.1 139+ 25 27.84+£24.0 31.14+24.1 199+7.1 24.3+7.5
S101 56.7+11.4 50.9 £ 8.1 26.1 £25.5 57.2 + 26.8 25.8£9.8 57.14+12.7
S102 7.5+29 11.3+£2.0 8.3+29.9 14.0 £ 30.0 7.8+ 18.3 13.7+18.4
S103 9.1+4.0 54+1.6 7.5+ 32.0 9.2 +32.0 11.4 +£20.8 12.6 £20.9
S104 47.0+9.3 44.0 £6.8 45.3 + 36.6 63.2 +£37.2 81.2+8.9 92.4+11.2
S105 18.8+5.3 14.7 £ 2.5 26.1 +25.7 30.0 £ 25.8 13.1+11.5 19.7 +£11.8
S107 23.2+7.0 12.7+ 3.4 0.5+21.2 12.7+21.5 | 20.7+10.9 24.3+11.4
S108 14.5+2.2 120+ 1.6 18.2 +£24.0 21.84+24.1 1.84+12.0 12.1 £12.1
S109 15.3+ 4.6 13.44+2.2 29.1 £ 32.0 32.0 £ 32.1 1294139 18.6+14.1
S109b 39.0+6.5 38.2+5.8 22.7+16.8 44.4 +17.8 17.3+2.2 41.9+6.2
S110 13.0£2.6 87+1.2 19.7 £ 22.7 21.54+22.7 | 27.7+13.2 29.0+13.3
S111 14.1 £3.9 14.0 £ 2.3 7.7+ 25.6 16.0 £ 25.7 5.7+ 11.0 15.1+11.2
S112 40.4 £6.8 38.6 £5.4 56.3 + 29.5 68.3 + 30.0 7.3+12.3 39.3+134
S113 15.7+2.8 15.4+1.9 3.3 +£22.7 15.7 £ 22.8 8.24+12.2 17.4+12.3
S114 9.4+38 91+1.9 62.0 £ 27.1 62.7+27.2 | 46.4 +£13.8 47.3+13.9
S115 8.4+48 9.5+2.3 18.6 £ 23.1 2094+23.2 | 20.5+11.1 22.6+11.3
S121 99+14 9.0+1.1 0.4+17.8 9.0+ 17.8 16.9 £+ 1.5 19.1+£1.9
S122 70.1 +11.1 68.1 +10.4 1126 £18.3 131.6+21.0 | 110.6 2.0 129.9+10.6
S123 6.9+9.38 9.3+44 45.5+15.9 46.4 +16.5 68.6 +1.3 69.2 + 4.6
S124 18.2 £ 3.0 21.24+ 3.3 42.0+17.3 47.0+£17.6 38.0+ 2.3 43.5+4.0
S125 36.8 6.0 38.5+6.0 37.8 £17.8 54.0 £ 18.8 35.8+14 52.6 6.2
S126 87.3 +45.7 87.4+39.4 82.7 +16.8 120.3 £42.8 92.3+1.5 127.1 £39.4
S131 6.5 +1.7 3.3+1.1 10.6 £17.8 11.1 +£17.8 23.0+1.2 23.2+1.6
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D Gaia DR2 Gaia DR3 Gaia DR3 + GFit Gaia DR3 + XCor

Vi pec Vi pec Vi pec Vs Vi pec Vs
S132 40.1+4.8 42.2+5.1 7.6 +16.8 429+17.6 | 277+ 1.7 50.5+5.4
S133 222429 22.14+28 9.9+ 16.8 24.24+17.0 78+1.5 23.44+3.2
S134 159+ 34 146+ 1.8 25.8 £ 21.7 29.6 £21.8 | 12.7+£13.0 194+13.1
S135 22.6 + 3.2 21.94+3.0 35.5+27.1  41.7+273 | 35.7+14.0 41.9+14.3
Tla
T1b 1254998 | 174+16.0 21.44+101.1 | 8.6+0.8 15.2 £99.8
Tlc 41.6 +19.1 399+1.8
T1d 459+ 171 | 41.7+139 | 209+164 46.6+21.5 | 19.4+6.5 46.0+15.3
Tle 477+ 19.1 55.74+0.9
T1f 13.9+£9.0 25.1+6.2 35.6+15.9 43.6+17.1 | 30.5+1.0 39.5£6.3
T2a 93.3 +£16.3 87.7+14.8 20.6 +14.9 90.1 £21.0 185+ 1.8 89.6 +14.9
T2b 7.8 +£5.0 8.4+25 2.6 +15.6 8.8 +15.8 58+ 1.7 10.2 £ 3.0
T2c 34.44+114 19.2+5.2 75.84+19.1 782+19.8 | 75.6+0.7 78.0£5.2
T2d 233.7+46.0 | 217.1+£41.9 | 94.3+19.8 236.7+46.3 | 86.1+1.0 233.6+41.9
T2e 14.9+5.0 21.5+ 3.6 18.8 £ 21.5 28.6 £21.8 | 29.4+18.0 36.4+18.4
T2f 22.6 +10.9 109 +£4.7 82.6 +19.8 83.3+204 | 69.2+1.4 70.14+4.9
T2g 52.0 +35.6
T2h 69.8+15.0 | 52.9+10.4 | 50.6+16.8 73.24+19.8 | 36.9+1.5 64.5+10.5
HD 134958 | 17.2+4+3.3 16.0 £ 3.0
HD 135378 26.8 +£3.9 27.3+4.0 14.7+17.4 31.0+17.9 30.5£6.5 409+ 7.6
FO 78+1.6 74+1.2 474+ 111 48.0+11.2 | 4254+1.9 43.1+2.2
F2 24.94+8.5 17.7+4.2 58.2+11.1 60.8+11.9 | 27.8+1.7 33.0+4.5
F3 8.9+3.1 7.1+2.0 34.7+16.6 35.4+4+16.7 | 57.24+13.1 57.6 £13.3
F4 12.84+2.5 159423 52.5+21.4 54.94+21.5 | 49.1+£22.6 51.6+22.7
F6 74+1.2 75+1.1 125+21.3 146+21.3 | 9.0+32.2 11.7+32.2
F7 50.44+104 457+ 7.1 3444185 572+198 | 7.7+10.7 46.3+12.8
F10 26.9 +8.3 19.8 £3.7 49.4+18.6 53.24+19.0 | 6.8+17.5 20.9+17.9

Fin de la Tabla D.5

Tabla D.6: Mediciones de EW (en A) de las DIBs 6pticas e infrarrojas, para las fuentes observadas en
el Complejo RCW 91.

1D DIB A5780 DIB A\5797 DIB \6614 DIB A13175 DIB A15268
301 1.48 +£0.22  0.51 £0.05

302 1.55 £0.07  0.60 £ 0.04 1.15 £0.21  0.56 £0.15
303 1.40 £0.23 0.46 £0.01 143 £0.23 0.60 £ 0.01
303b

304 1.62 £0.09  0.55 £0.02 1.46 £0.13  0.91 £ 0.02
304b

305 1.49 £0.11  0.56 £ 0.03

306 147 +£0.24 052 £0.15
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ID DIB A5780  DIB A5797  DIB A6614  DIB A13175 DIB A15268
306b 0.83 £0.16 0.23+005 ..

307 1.28£0.19 042 +£0.13  0.49 +0.05

308 1.41 £0.06  0.78 £ 0.12

309

462 1.40 £0.08  0.57 £ 0.01 1.08 £0.08 0.62 +0.05
462D 148 £0.11 ..

474 142 £0.19 043 +£0.11

603 1.15 £ 0.14  0.35 4 0.06

604 1.38 £0.14  0.42 + 0.03

605 1.37 £0.23  0.55 + 0.12

606 1.35 £0.05  0.44 + 0.12

tgt10 1.83 £0.13  0.59 +0.02
tgt10b 1.11 £0.13

tgt10c 0.94 + 0.07

tgt10d 124 £0.15 ..

tgt14 0.66 = 0.05  0.49 + 0.02
tgtlde 0.89 £0.12 ...

tgtldd 0.70 = 0.08  0.54 + 0.05
tgt16 1.13 £0.06  0.60 + 0.05
RSGO 1.19 £ 0.11

RSG1 0.94 + 0.06

RSG2 1.18 £0.21

RSG3 0.61 + 0.09

RSG4 0.89 £+ 0.17

MN18A 1.61 £0.14

MN18B 1.98 £ 0.22

RSG12 1.03 £0.18

RSG12b 0.61 + 0.03

RSG13 0.83 + 0.13

RSG14 1.20 £0.13

RSG14b 0.60 + 0.10

RSG14c 0.69 =+ 0.02

RSG15 0.85 & 0.07

RSG15b 0.97 + 0.06

RSG15c¢ 0.77 + 0.08

RSG16 0.63 + 0.05

WR 67-3

SC3

Sapaki 140 £0.04 042 +£0.01 049 £0.01 1.55+0.11 0.66 & 0.16
S1 1.36 £0.12  0.67 + 0.09
S2 1.17 £0.14

S3 1.43 £0.18
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ID DIB 5780 DIB A\5797 DIB 6614 DIB A13175 DIB A\15268
54 1.11 £0.12

S5 1.46 £0.18

S6 1.41 £ 0.07

S7 1.03 £0.18

S8 1.08 £ 0.04

S9 1.15 £0.21 ...

S10 0.65 £0.04 0.41 £0.10
S11 1.09 £0.11

S12 1.31 £0.11

S13 1.04 £0.14

S14 099 £0.16 ..

S15 1.47 £0.08  0.98 £ 0.05
516 0.99 £ 0.04

S17 0.78 £ 0.01

S18 1.33 £0.18

S19 1.14 £0.17

520 1.56 £0.24

521 0.18 £ 0.01

S22 1.19 £0.14

523 1.27 £0.12

S24 0.70 £ 0.16

525 1.06 £0.16 ...

526 1.51 £0.05 0.77 £0.01
S27a 0.63 £ 0.03

S27b 0.77 £0.15

528 1.32 £0.15

529 1.17 £0.19

S30 1.22 £0.05

S30a 1.24 £0.22

S30b 1.72 £0.24

S31 1.14 £ 0.02

S32 1.33 £0.16

S33 1.12 £0.07 ...

534 1.53 £0.16  0.88 £0.18
S35 1.08 £ 0.08

S36 1.22 £ 0.07

S37 1.23 £0.21

538 1.17 £ 0.21

S39 1.03 £ 0.20

540 1.25 £0.11

S41 0.98 £ 0.02

S42 1.28 £0.10
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ID DIB A5780 DIB A\5797 DIB 6614 DIB A13175 DIB A\15268
543 1.50 £0.24

S44 1.08 £0.15

545 0.27 £0.05 ..

546 1.53 £0.20 0.78 £0.01
S47 1.29 £0.08

548 1.10 £0.18

549 0.66 £0.02 ..

S50 1.45 +£0.13  0.75 £0.17
S50b 0.78 £0.01 0.54 £0.04
551 0.95 £0.04 ..

S52 0.82+0.03 0.49 =0.04
553 1.60 £ 0.11

554 1.10 £0.11

555 0.98 £ 0.02

S60 0.96 £ 0.06

S60b 1.25 £0.11 ...

5100 1.57 £0.20  0.83 £0.05
5101 1.37 £0.11  0.90 £ 0.07
S102 1.55 £0.24 0.82 £0.09
5103 1.15+£0.21  0.66 £0.14
5104 1.19 £0.08 0.47 £0.01
5105 141 £0.16 0.61 £ 0.02
S107 1.08 £0.03  0.61 £ 0.09
5108 1.29 £0.06  0.46 £0.01
5109 1.46 £0.13  0.48 +£0.04
S5109b 1.14 £0.06 ...

S110 1.39 £0.20 0.62 £0.11
S111 1.44 £0.05  0.65 £0.10
S112 1.13 £0.17  0.72 £0.14
S113 1.46 £0.24  0.62 £ 0.05
S114 1.39 £0.19  0.83 £ 0.06
S115 1.38 £0.20 0.62 £0.15
S121 0.91 +£0.14

S122 1.16 £ 0.02

S123 1.25 £ 0.03

S124 1.07 £0.01

5125 0.93 £ 0.01

5126 1.23 £0.10

S131 1.08 £0.19

S132 0.85 £ 0.07

5133 0.83 £0.11 ..

5134 1.32 £0.14 0.52 £0.14
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ID DIB A5780 DIB A5797 DIB 6614 DIB A13175 DIB A\15268
S135 0.77 £ 0.05 5.23 £0.52
Tla 3.55 £ 0.34
T1b 2.47 £0.22
Tlc 2.19 +0.32
T1d 1.75 £ 0.08
Tle 2.33 £ 0.21
T1f 1.48 + 0.07
T2a 1.50 £ 0.13
T2b 1.25 + 0.17
T2c¢ 1.39 £ 0.18
T2d 1.71 £ 0.18
T2e 1.67 £ 0.23 0.83 £ 0.03
T2f 1.40 £ 0.19
T2g 1.53 +0.14 0.83 £ 0.05
T2h 1.46 4+ 0.06
HD 134958 0.44 £+ 0.01
HD 135378 0.19 £ 0.03
FO 0.82 +£0.03
F2 1.35 4+ 0.07
F3 0.96 £+ 0.06 0.66 £ 0.05
F4 0.75 £ 0.01 0.43 £ 0.01
Fo6 0.88 4+ 0.04 0.60 £+ 0.06
F7 1.54 + 0.09 0.67 £ 0.03
F10 1.47 + 0.07 0.80 4+ 0.07

Fin de la Tabla D.6

Tabla D.7: Propiedades observacionales disponibles en los catalogos de StarHorse para las estrellas del
complejo RCW 91. La segunda, tercera y cuarta columna corresponde a la extincion total Optica, distancia
heliocéntrica y temperatura efectiva, respectivamente, determinada con StarHorse + Gaia DR2 (Anders
et al. 2019). La quinta, sexta y séptima columna corresponden a los mismos valores, pero determinados

con StarHorse + Gaia EDR3 (Anders et al. 2022). Los valores se presentan con lo de incertidumbre.

StarHorse + Gaia DR2 StarHorse + Gaia EDR3
ID Ay d Tesr Ay d Tesr
(mag) (kpc) X) (mag) (kpc) (K)
301
302 3.98 £ 0.06 4.98 £1.75 6030 £297 | 548 +£0.04 3.44+0.31 9019 £ 1005
303 3.83£0.04 6.60 £ 1.42 5682 + 80
303b 2.16 = 1.05 1.39+0.29 6310 £ 1654
304 3.90 £0.22 7.31+£5.71 5475 £ 244 5.01+1.12 5.63+0.72 6657 £ 3008
304b
305 3.95 £ 0.07 7.40 £8.01 5621 + 76
306 3.79 +0.38 8.05 £ 5.00 6745 4+ 539

Continta en la pdgina siguiente



CAPITULO D. TABLAS ADICIONALES 277

D StarHorse + Gaia DR2 StarHorse + Gaia EDR3
Ay d Tesr Ay d Teg

306b 3.15+£0.48 2.50 £ 0.83 9178 £3909 | 2.71+1.10 2.14+£0.34 8002 £ 3659
307 3.95+0.01 13.40 £0.28 5325 + 11
308 3.89 +0.08 11.54 £ 2.59 6116 + 171
309 3.95+0.11 17.61 +8.94 5867 £ 205 | 5.53+£0.22 520+£0.26 8163 £ 457
462 3.97 £ 0.09 15.19 +£9.20 5545 £+ 305
462b 3.93+0.10 11.58 £ 3.15 5484 + 90
474 3.91+0.11 10.29 + 5.44 6204 £153 | 5.27+0.96 4.77+0.78 8856 £+ 3110
603 3.65 + 0.56 7.62 +7.02 7180 +£948 | 4.57+£0.21 4.524+0.85 10200 £ 2309
604 3.87+0.16 7.31+£5.84 6850 + 309
605 3.93 £0.22 8.41 +£6.07 6297 £373 | 547£0.06 4.35+0.88 9045 £ 246
606 3.90 £0.45 8.65 + 6.58 6014 £ 637
tgt10
tgt10b 3.08+£1.22 4.244+3.12 3737+332 | 5.36+£0.32 2.42+0.11 4851 £+ 69
tgt10c 2.96 £0.38 6.61 + 3.22 3597 £ 74
tgt10d
tgtl4
tgtldc 2.08 £0.27 1.26 £ 0.18 4343 + 176
tgtldd 2.03 £1.00 1.324+0.20 7536 2447 | 1.55+0.81 1.35+£0.12 6741 £ 1206
tgtl6 5.91 £0.09 0.68 £0.18 14790 £+ 793
RSGO
RSG1
RSG2
RSG3 3.88£0.38 6.18 £4.73 3933 + 123
RSG4
MN18A
MN18B
RSG12
RSG12b 1.544+0.14 3.71+£1.18 3574 + 36 3.54+0.54 214+0.54 4107+ 264
RSG13
RSG14
RSG14b 1.58 +0.32 1.87+0.67 4053 + 180 1.924+0.68 1.854+0.29 4167 £ 361
RSGl4c 1.90 £ 0.25 2.394+0.78 4015+ 129 | 3.304+£0.44 1.94+0.29 4801 + 325
RSG15
RSG15b 2.03+£0.31 1.90 + 0.42 4406 £209 | 247+£0.12 1.66 +0.15 4653 £ 87
RSG15¢c 1.93+0.31 1.88 +£0.29 4593 +265 | 2.22+£0.36 1.77+£0.14 4798 + 284
RSG16
WR 67-3
SC3 5.18 £0.14 3.03+0.84 11837+£1001 | 4.21£0.97 2.79+0.33 6897 + 2693
Sapaki 7.11£0.02 3.67+0.01 8918 +£473
S1 3.40+1.00 10.054+10.38 4754+ 673
S2
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D StarHorse + Gaia DR2 StarHorse + Gaia EDR3
Ay d Tost Ay d Teg

S3 3.821+0.25 8.75+ 3.72 3544 + 36 8.024+0.26 3.09+0.19 5310 £ 65
S4 3.42+£2.15 4.76 £ 5.12 4132+ 741 | 4.43+£0.58 2.73£0.33 47321+ 458
S5
S7 3.33 £0.59 8.33 £4.26 3923 +224 | 4.38+£0.29 3.21+£0.51 4451 + 226
S8 3.60 £ 0.89 4.61 + 3.33 3812£230 | 5.98+£0.37 2.78+0.74 5156 + 279
S9 3.54 +0.65 4.28 +4.03 4876 £552 | 6.17+£1.94 2.504+0.98 10557 5143
S10 2.55+0.31 1.39 +0.17 8444 +967 | 2.49+0.67 1.51+0.12 8479+ 3122
S11 1.54 +£0.20 8.57£5.08 3735 + 64 3.73+£0.29 2.13+0.30 4749+ 182
S12 3.72£047 11.46 £6.33 3695 4+ 85 727+031 4.15+£246 5535+ 286
S13 3.17+0.42 13.66 = 5.16 3642 £ 79
S14
S15 3.89 £0.16 8.48 +8.35 51814+ 124 | 6.17+£0.72 9.89+1.83 901541728
S16 3.76 £ 0.53 9.75 £ 5.77 3863 £ 161 6.14£0.12 5.04+1.35 5204+ 122
S17 2.09+0.18 1.194+0.14 4613 £ 126
S18
S19 3.76 £ 0.49 10.16 £ 6.22 3958 +230 | 7.34+£1.16 2.53+1.11 7557 £ 2311
S20
S21 0.62 +0.36 0.34 +0.01 6070 £544 | 0.27+£0.26 0.34+£0.01 5839 4+ 283
S22 3.76 + 0.58 8.19 +4.95 4077 £ 241 5.07+0.18 3.42+1.06 4917 £ 117
S23 3.85£0.30 3.48 £2.92 4729+ 216 | 4.45+£040 2.72+£0.78 5118 + 370
S24 1.024+0.24 1.18 £ 0.13 4884 + 197
S25 3.824+0.53 5.50 4+ 5.60 4447 +£389 | 7.03£0.41 2.194+0.50 9161 + 1057
S26 3.90 +0.03 9.86 + 6.31 5440 + 36
S27a 2.82+1.38 1.08 £0.12 10015 44350
S27b —0.49+£298 1.1940.22 5821 &+ 1474
S28 3.814+0.44 10.02 + 6.31 4067 + 231 558 4+0.25 3.00+0.43 5152+ 176
S29 3.85 £0.29 8.35 +4.82 4269 4 152 7.124+0.16 3.45+1.39 8401 £ 456
S30 3.43+1.45 7.81 +£7.58 4295 £ 745 | 446+£0.29 3.00+0.20 5034 £ 263
S30a 2.55 +£0.59 8.56 +9.81 5099 £ 567 | 2.84£1.31 2.69+0.56 5533+ 1766
S30b 7.07+0.15 3.37+1.26 13968 + 2684
S31 4.224+0.15 2.144+0.96 4975 4+ 81
S32 3.824+0.37 16.35 £ 5.62 3694 + 76
S33 3.82+£0.41 4.89 £4.77 4626 +289 | 4.31+£043 3.32+£0.60 4871+ 352
S34 1.05+£2.10 8.93 +11.38 6561 £ 4389
S35 3.41 +0.62 7.91 +£4.95 4320 + 340
S36 3.36 £ 1.11 11.89 £ 7.72 3743 £267 | 6.35£0.70 3.194+2.28 5274+ 673
S37 3.93 £0.18 4.10 £3.27 4486 + 110 | 4.93+0.37 2.22+1.25 5100+ 316
S38 3.88 £ 0.27 5.74 +£4.77 4382 £163 | 4.96+£0.33 3.194+0.37 5035 £ 309
S39 3.26 +0.97 7.64 +6.34 4030+ 383 | 5.03+0.64 3.12+0.59 5144 + 521
S40 3.59 +2.92 9.33 +£16.83 4049 £730 | 5.27£0.22 2.714+0.39 5178 £ 259
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D StarHorse + Gaia DR2 StarHorse + Gaia EDR3
Ay d Teg Ay d Teg

S41
S42 2.09£1.30 20.06 = 5.97 3494 + 185
S43 3.38+£0.76 15.34 £ 8.68 3655+ 153 | 7.35+0.11 4.12+0.11 5902 + 278
S44
S45 1.74 +0.47 0.43 £0.04 5531 +549 | 0.81£0.39 0.43£0.01 5022 £ 287
S46
S47 3.924+0.16 8.194+3.77 4105 £ 87 7.36 £0.56 2.01+£0.86 8267 4 1994
S48 3.80 £+ 0.60 9.91 +5.92 4040 £216 | 6.22+£0.23 4.86+1.76 5763 4+ 233
S49 2.25+£0.21 1.43+0.39 4799 + 220
S50
S50b 1.94 £ 0.33 4.73+1.95 4319 +270 | 2.85+0.04 2.23+0.10 4891 + 43
S51 3.85+0.29 8.80 + 5.32 4307+ 163 | 5.02+£0.12 4.10+1.18 4971 + 27
S52 4.154+0.31 2.75+£0.84 11521 +3014 | 4.11+0.88 2.41+0.26 10277 + 3729
S53
S54 3.89 +£0.30 8.41 +5.88 4153 £158 | 5.60+£0.44 3.55+1.99 5173 +277
S55 3.90 £0.22 4.42 4+ 3.45 4600+ 144 | 4.88+£0.61 4.07+1.85 5248 +384
S60 3.89 £0.27 9.99 £+ 5.26 4264+ 164 | 5.17+0.56 4.51+£0.70 5051 +429
S60b 7.27+£097 3.52+£6.23 9596 £ 3742
S100
S101 3.39 +0.52 5.95 +6.21 5127 4+470 | 5.78 £0.29 3.59+1.62 8422 4+ 643
S102 3.31£0.54 7.81 £7.56 5215+ 548 | 5.54£0.70 4.23+1.92 8596 + 2737
S103 3.57+0.43 4.98 +1.94 6741 £667 | 5.37£0.08 5.50+3.24 16523 £ 931
S104 3.874+0.33 6.22 +6.00 5592+ 417 | 5.91+0.46 2.624+0.29 8335+ 1406
S105 3.90 +0.22 8.85 + 8.36 5700+ 270 | 5.95+0.30 7.34+6.11 9460 + 1814
S107 3.32 +0.66 5.54 +£4.77 4900 £ 547 | 4.89£2.36 3.37+3.26 6828 £ 5798
S108 3.92+0.12 7.20 £ 6.93 6958 £255 | 4.91£0.09 5424180 9977+ 1031
S109
S109b 1.40 +0.24 10.49 £+ 2.88 3660 £ 57 4.37+0.28 246+£0.30 5079 £ 246
S110 3.93+£0.14 6.62 £+ 3.14 6365 £172 | 4.81+£1.21 7.33+£8.80 7523 £ 3408
S111 3.81 £0.23 7.99 £ 5.37 5525 4+239 | 3.49+£0.69 299+0.72 4974 £ 521
S112 3.84 £0.81 8.37 +9.55 6157 £ 1056 | 5.18+0.53 6.57 £1.51 8205 + 1461
S113 3.86 +0.19 6.13 £6.43 5753 4+ 300
S114 3.80 £0.40 5.19 £ 4.22 5314+ 375 | 6.13+£1.33 4.66+2.42 887243913
S115 3.70 £2.95 8.29+14.91 4820+ 1378 | 6.724+0.31 4.00+4.59 10981 + 1849
S121 2.00 £0.37 1.75+0.47 4537+ 314 | 2.39+£080 1.57£0.17 4773 £ 580
S122
S123
S124 4.04+0.32 2.89+£0.32 4342+ 169
S125 3.82£0.37 6.41 £5.31 4133+ 167 | 4.43+£0.36 3.30£0.32 4477+ 211
S126
S131 0.98 +£2.84 11.88 +8.53 3532 £ 852

Continta en la pdgina siguiente
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D StarHorse + Gaia DR2 StarHorse + Gaia EDR3

Ay d Tost Ay d Teg
S132 2.06 = 0.29 2.021+0.42 4473 £+ 236 2.524+040 1.49+£0.12 4774 £275
S133 1.81 +0.27 3.71£1.43 4158 + 203 3.04£042 213+0.18 48724+ 308
S134 3.99 + 0.01 13.12 +0.41 6103 + 21
S135
Tla
T1b
Tlc
T1d
Tle
T1f
T2a 3.95 + 0.06 10.41 + 2.48 3691 +£9 6.36 +0.11 3.66 +£1.98 4725+ 139
T2b 1.15£0.31 26.77 £8.94 3402 £ 47
T2c
T2d 3.67 +0.48 14.74 £6.73 3683 £ 83
T2e 0.04 +0.27 25.29 £ 5.57 3354 + 37
T2f 3.89+0.34 14.22 £ 6.72 3799 + 128
T2g
T2h 3.89 £ 0.27 9.32+5.15 4114 £ 125 5.76 £1.39 3.59+£242 519441392
HD 134958
HD 135378 | 0.37 +£0.43 0.46 £ 0.02 4907 +424 | 0.38£0.35 0.45+£0.03 4919 + 358
FO 6.77+£0.20 3.17+0.01 6812 £ 222
F3 3.89+£0.12 10.154+10.97 6357 +257 | 5.46+£0.13 497+1.94 11915+ 1637
F4 1.81 £0.63 7.28 +5.75 4855 + 575 2.49+£0.55 7.55+£1.57 5149 £ 505
F6 4.95+£0.17 2.924+1.09 10823 £1060 | 4.94£0.29 2.794+0.31 10438 4+ 1939
F7 3.90£0.18 6.45 + 5.27 5471 £ 132
F10

Fin de la Tabla D.7
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